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Résumé 
Ce travail de thèse vise à comprendre et modéliser l’environnement plasma proche de 
Ganymède dans le contexte de la mission spatiale EJSM/JUICE. Nous avons pour cela construit un 
modèle permettant de déterminer les caractéristiques des populations de particules énergétiques 
autour de Ganymède et réalisé plusieurs simulations modélisant l’interaction de la magnétosphère de 
Ganymède avec le plasma ambiant. 
La première partie de cette étude s’attache à développer un code de simulation particulaire, 
s’appuyant sur un calcul des trajectoires des particules dans l’environnement magnétisé de Ganymède et 
utilisant les propriétés du théorème de Liouville pour prédire les caractéristiques des populations d’ions 
et d’électrons de très hautes énergies autour de Ganymède. Nous avons étudié comment le cône de 
perte existant au-dessus des calottes polaires était affecté par les effets de rayons de Larmor finis et 
analysé  les possibilités de piégeage dans les régions équatoriales. Nous pourrons ainsi décrire aussi 
précisément que possible l’organisation de l’espace des phases des ions et des électrons entre 0 et 4 
rayons de Ganymède. Plusieurs modèles représentant le champ magnétique de Ganymède ont été testés 
et utilisés. Il a été montré qu’un modèle paramétrique multipolaire donne l’approximation la plus 
satisfaisante des observations du magnétomètre de Galileo. A partir de ce modèle magnétique, nous 
avons découvert que l’accumulation de particules dans les ceintures de radiations de Ganymède restait 
limitée. Les flux aux basses et moyennes énergies (quelques dizaines de keV pour les ions et quelques 
MeV pour les électrons) sont sensiblement les mêmes que ceux attendus dans la magnétosphère de 
Jupiter (sans les perturbations de Ganymède), malgré l’existence de particules piégées (en particulier des 
électrons), ce qui traduit l’absence de processus d’accumulation. La protection offerte par les lignes de 
champ fermées contre les particules d’énergies moyennes à fortes a été également démontrée. 
Nous avons ensuite appliqué ce modèle à l’étude de l’environnement radiatif auquel serait 
soumis un orbiteur potentiel proche de Ganymède. Ce travail a permis de démontrer que, par rapport au 
milieu Jovien ambiant, la présence de Ganymède et de son champ magnétique réduisait d’au moins 50% 
la dose attendue pour un orbiteur circulaire à basses altitudes. Différentes configurations orbitales ont 
été étudiées, nous confortant dans la nécessité de prendre en compte cette réduction dans les 
spécifications de la mission. 
Enfin, nous avons adapté un code de simulation hybride, développé par Ronan Modolo  au 
LATMOS, au cas de l’interaction du plasma Jovien avec la magnétosphère de Ganymède. Le 
développement et l’utilisation de ce code a permis de décrire certains phénomènes inédits et d’étudier 
de manière originale le mouvement des espèces ioniques dans l’environnement de Ganymède, illustrant 
l’importance des phénomènes cinétiques dans cette micro magnétosphère. La comparaison des résultats 
de ce modèle aux observations de Galileo a permis de valider l’algorithme et les hypothèses de 
simulation.  
5 
 
Abstract 
The purpose of this work is to study the environment of Ganymede in the context of the EJSM-
JUICE mission designed by ESA. Several simulations were performed to model the interaction of the 
Jovian plasma with Ganymede and its magnetic field. 
The first part was dedicated to the development of a particle simulation using Liouville Theorem 
in order to study the characteristics of high energy particle populations in the vicinity of Ganymede. The 
formation of loss cones over the polar caps and trapping region near the equator were investigated in 
order to describe the energy/pitch angle repartition of the various populations from 0 to 4 Ganymede 
radii. Several magnetic models and configurations were considered and compared to Galileo’s 
observations. It is shown that a multipolar parametric magnetic model is the most realistic. We have 
shown that, even if trapping of particles (especially electrons) is possible in the region of close field lines, 
the formation of dense radiation belt is highly improbable due to upstream magnetic field compression 
that strongly perturbs the symmetry of the magnetic field. The density reduction, due to the shielding 
offered by the close field line and the surface absorption itself, was also studied. 
This model was then applied to the study of the radiation dose expected for a potential EJSM-
JGO orbiter in close orbits. This part of the study was done in collaboration with ESA and EADS-Astrium. 
It revealed that the influence of Ganymede and its magnetic field could reduce the expected dose 
received by the spacecraft by about 50% for orbit below 1000 km, compared to an undisturbed 
environment. Several orbital configurations were studied. They all show the importance of the reduction 
effect and the necessity of taking in consideration the shielding of Ganymede in the specification of the 
mission. 
Finally we have used a hybrid code developed by Ronan Modolo to simulate the interaction of 
the Jovian plasma with Ganymede’s magnetosphere. We obtain innovative results compared to pure 
MHD models due to the possibility to take into account ion kinetic effects. We have identified 
asymmetries in the plasma dynamics close to near Ganymede and differences in the motion of the 
protons and oxygen ions. These results were compared to the observations, showing a satisfactory 
agreement.  
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1 INTRODUCTION 
Le système Jupiter-Ganymède offre un exemple, encore unique aujourd’hui, d’interactions 
complexes entre une lune magnétisée et une planète géante. Découvert lors de son premier survol par la 
mission Galileo, le champ magnétique de Ganymède (très significatif  puisque de l’ordre de 720 nano 
teslas en moyenne à l’équateur) interagit de manière complexe avec l’environnement jovien ambiant. Du 
fait du dégazage rapide d’Io et du fort champ magnétique de Jupiter, le plasma Jovien est proche de la 
corotation à l’orbite de Ganymède, tout en étant relativement dense. Il est composé de différentes 
espèces : protons, ions lourds (Soufre et Oxygène principalement) et électrons, circulant à diverses 
énergies. Plus que dans l’environnement terrestre ou à fortiori martien, les particules énergétiques 
jouent un rôle prépondérant dans la composition du plasma, tant pour les ions que pour les électrons, de 
sorte que la pression du plasma énergétique est proche de celle du plasma de basse énergie. 
Si les données concernant l’environnement de Ganymède restent peu nombreuses, les 
possibilités actuelles en calcul parallèle nous permettent d’espérer étudier l’interaction 
Ganymède/plasma jovien de manière originale, tant concernant le plasma « froid » thermique que les 
particules énergétiques, en combinant différentes approches et objectifs.  Cette étude se fera dans un 
cadre appliqué particulier. En effet, la présélection de la mission JUICE/EJSM-JGO pour une phase A/B du 
programme Cosmic vision rend nécessaire le développement d’outils efficaces pour comprendre et 
quantifier l’environnement énergétique et thermique de Ganymède. 
Les particules énergétiques représentant un danger potentiel élevé pour les instruments et 
l’électronique embarquée, toute tentative de mission visant à se mettre en orbite autour d’une lune 
galiléenne devra prendre en compte un bilan de radiation fiable et précis permettant un 
dimensionnement aussi juste que possible du blindage.   
L’étude de la dynamique des particules chargées dans la magnétosphère de Ganymède est un 
élément important des objectifs scientifiques de cette mission. Au-delà des aspects de pure physique des 
plasmas, on peut mentionner, par exemple, que la compréhension des différents phénomènes de 
couplage influençant la forme et la nature de la magnétosphère de Ganymède est un ingrédient 
indispensable pour quantifier les processus d’induction mis en jeux dans l’océan souterrain de 
Ganymède et étudier ce dernier via des mesures magnétométriques ou électriques. 
Finalement, la composition de cette magnétosphère est encore mystérieuse et, en l’absence de 
mesures nouvelles, la simulation peut nous permettre de prévoir le détail des populations de particules 
dans l’environnement de Ganymède. Elle fournir les ingrédients pour simuler les processus de surface 
(space weathering) et d’échappement pouvant expliquer, par exemple, la dichotomie de couleurs de la 
surface de cette lune. 
Ainsi la première partie de cette thèse se focalise sur la réalisation d’un modèle permettant de 
simuler les populations de particules fortement énergétiques (électrons ou ions) au voisinage de 
Ganymède. Cette simulation a été réalisée à partir d’un calcul systématique du mouvement inverse (en 
remontant le temps) des particules chargées pour identifier leurs provenances et leurs conditions 
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initiales. Grâce à l’application du théorème de Liouville, et en fonction des caractéristiques des 
‘réservoirs’ initiaux, nous pouvons déterminer la valeur prise par la densité dans l’espace des phases le 
long des trajectoires et savoir, par exemple, si les particules énergétiques  joviennes ont pu pénétrer 
dans la magnétosphère de Ganymède et décrire les fonctions de distribution attendues. Les possibilités 
de création de ceintures de radiation ont aussi été abordées. La simulation utilise différents modèles de 
champ magnétique. Elle prend également en compte les processus d’absorption par la surface de 
Ganymède et les mécanismes de vidage progressif des tubes de flux reliant Ganymède à Jupiter. Des 
comparaisons aux observations de la sonde Galileo ont permis d’évaluer les performances de ce modèle 
et ses limites. Cette partie à fait l’objet d’une publication dans Journal of Geophysical Research. (Allioux, 
Louarn et André 2012) 
La deuxième partie de notre étude est une application directe de ce modèle pour quantifier la 
protection apportée par la planète vis-à-vis de la dose radiative reçue par le futur orbiteur JUICE/EJSM. 
Cette  démarche a été réalisée en partenariat avec EADS Astrium et l’Agence Spatiale Européenne et a 
mené à la rédaction d’un mémo interne à l’ESA. (Erd 2011) 
La dernière partie a permis de développer une simulation hybride de l’interaction entre le 
plasma Jovien et la magnétosphère de Ganymède. En se fondant sur le code de Ronan Modolo et de  
Gérard Chanteur utilisé pour simuler les magnétosphères de Mars et Titan, nous avons tiré parti de leurs 
dernières avancées en termes de programmation parallèle pour inclure Ganymède dans le code. Cette 
simulation inclut l’analyse de la formation des ailes d’Alfven et de l’évolution dynamique des espèces 
ionosphériques. Si la résolution spatiale de ce code reste limitée, les résultats révèlent déjà des 
différences marquantes avec les principales simulations MHD et permettent de décrire des phénomènes 
inédits comme l’existence d’asymétrie est-ouest dans la répartition des densités de particules. On 
observe aussi des comportements différents entre les ions oxygènes et protons, ce qui illustre 
l’importance des effets cinétiques dans la magnétosphère de Ganymède. 
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2 Ganymède et la magnétosphère de Jupiter 
Dans cette partie nous proposerons une description condensée du contexte des travaux de cette 
thèse dont nous présenterons d’abord globalement la problématique. Nous décrirons la magnétosphère 
de Jupiter et préciserons l’état des connaissances de Ganymède et de son interaction avec 
l’environnement Jovien. Nous étudierons en premier lieu la structure de la magnétosphère Jovienne et 
résumerons la mission Galileo dont les mesures serviront de base à notre étude. Nous aborderons 
ensuite la  description de Ganymède en commençant par sa surface et sa structure interne puis en 
continuant par le champ magnétique et finalement par l’étude de son environnement particulaire, 
exosphérique et ionosphérique, et des phénomènes  physiques mis en jeu dans sa magnétosphère.  
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2.1 Problématiques et objectifs 
L’environnement de Ganymède est, multi espèces et multi énergies. Plusieurs types de plasmas 
cohabitent et interagissent avec la magnétosphère. En particulier les ions lourds (oxygène et soufre en 
majorité) qui représentent une part importante des espèces ioniques peuplant le plasma Jovien à l’orbite 
de Ganymède. Ces espèces, même à faible énergie, auront des rayons de girations importants (plusieurs 
centaines de kilomètres) pouvant influencer la forme de la magnétosphère Jovienne. L’étude de ces 
effets cinétiques nécessite l’implémentation de simulations du fait d’un volume trop faible 
d’observations. Les simulations actuelles décrivant le couplage entre le plasma Jovien et la 
magnétosphère de Ganymède adoptent des approches principalement fluides ou centre guide, qui ne 
peuvent décrire ces phénomènes cinétiques de manière consistante. 
Dans ce cadre, ce travail de thèse étudiera, à l’aide de simulation, les deux populations de 
plasma décrites selon deux approches différentes, cohérentes avec leurs caractéristiques physiques. Les 
objectifs recherchés seront doubles : 
 Nous analyserons les populations plasmas énergétique et thermique en vue d’un futur 
retour instrumental de la mission. Cette étude cherchera à mettre en évidence 
l’importance des effets de girations et des processus cinétiques, tant pour les particules 
énergétiques que pour le plasma de basse énergie. 
 Nous étudierons aussi à étudier l’influence de Ganymède sur la dose radiative attendue 
par un futur orbiteur JGO-JUICE ce qui nécessitera un modèle polyvalent et rapide en 
pour analyser différentes configurations magnétiques. 
L’étude de ces deux populations se fera selon une approche purement cinétique type « particule 
test » pour les particules énergétiques, et selon une simulation hybride autocohérente pour les 
populations de plus basses énergies. 
2.2 Jupiter et sa magnétosphère 
Objet remarquable du ciel, planète la plus grande et la plus massive du système solaire, Jupiter 
attire depuis l’antiquité le regard des hommes. C’est tout naturellement vers elle que Galilée tourna 
pour sa première nuit d’observation sa lunette, révélant la dynamique d’un système lié par la gravitation 
et  découvrant la révolution des quatre satellites Io, Europe, Ganymede et Callisto. 
Jupiter fut un des objectifs majeurs des sondes Pioneer puis Voyager lors de leurs « grand 
tour».Elles ne purent que survoler cette géante gazeuse, sans pouvoir se mettre en orbite, apportant 
cependant des images extraordinaires du volcanisme d’Io ou de la surface glacée en permanence 
« retravaillée » d’Europe. Galileo fut la première sonde dirigée spécifiquement vers cette planète en vue 
de s’y positionner en orbite. Durant ses 8 ans de mesures, les observations de ses instruments ont 
permis l’analyse de Jupiter elle-même, de son atmosphère, de ses lunes et leurs environnements ainsi 
que de sa magnétosphère. On sait maintenant que cette structure magnétique est la plus grande du 
système solaire – avec, si elle était visible, une dimension apparente proche de la pleine lune. La 
magnétosphère Jovienne s’illustre aussi par sa dynamique. Au point subsolaire, la magnétopause de 
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Jupiter se situe en moyenne à 75 rayons Jovien avec des variations de 45 à 100 rayons Jovien en fonction 
de l’activité solaire. La queue de la magnétosphère peut s’étendre jusqu’à l’orbite de Saturne. Cette taille 
gigantesque est due à la valeur du moment magnétique dipolaire de Jupiter estimé à 1,53×1014 T⋅m3 soit 
près de 18 000 fois le moment dipolaire terrestre. 
 
Figure 2.2-1 Magnétosphère de Jupiter (crédits: Nasa). On remarque le tore de plasma et la forme allongée côté queue 
menant à la création du magnétodisque. 
L’intérieur de cette magnétosphère géante est unique par la variété et la densité des espèces qui 
la composent. Une des sources principales de plasma jovien est Io. En effet les forces de marées 
gigantesques auxquelles est soumise Io, du fait de l’influence gravitationnelle conjuguée de Jupiter et 
des autres Satellites Galiléens,« malaxent » littéralement sa structure rocheuse intérieure, où de grandes 
quantités d’énergie sont ainsi dissipées. Ce processus fait de cette petite lune l’objet le plus volcanique 
du système solaire. Des particules neutres sont éjectées à un rythme d’une tonne par seconde pour être 
rapidement ionisées, majoritairement par photoionisation UV. Il en résulte la création d’une grande 
variété de particules chargées qui sont ensuite transportées par le champ magnétique intense de Jupiter 
(4.2 10-4 T à l’équateur). L’accumulation de ces particules au niveau de l’orbite de Io et au-delà créé un 
tore de plasma thermique dense et peu énergétique (température <100 eV) à l’équateur Jovien, appelé 
tore plasma de Io, qui orbite à l’équateur centrifuge  de Jupiter.  La dynamique propre de cette structure 
fait toujours l’objet d’études. Une des interrogations majeures est de comprendre comment les 
particules de ce tore pourront progressivement créer des populations de plasma qui seront accélérées 
pour se retrouver en quasi corotation autour de Jupiter. Certaines pistes d’étude mettent en jeux des 
accélérations par des phénomènes de résonances avec des ondes d’Alfvén et un transport crée par des 
phénomènes de « retenue » dans les anneaux de courant ou de vitesse (Bagenal, 2004), (Siscoe et al. 
1981), (Pontius et al. 1998). On constate que ce tore se déforme lorsque la distance à Jupiter augmente. 
14 
 
Il prend la forme d’un disque (magnétodisque), observé jusqu’à plus de 30 rayons joviens. C’est dans ce 
tore, transformé en disque avec l’éloignement à Jupiter, qu’évoluent les satellites galiléens. (Bagenal, 
2004) 
La composition exacte du plasma Jovien est complexe. La sonde Galileo a pu identifier des 
protons et des ions lourds, soufre ou oxygène (S+, S2+, O+, O2+) (Geiss, et al. 1992) en abondance 
provenant du tore de plasma et de l’échappement ionosphérique de Jupiter. Par ailleurs, le disque de 
plasma influence la forme de la magnétosphère Jovienne. Il augmente la pression interne dans toute la 
structure magnétique, ce qui déforme les lignes de champ et augmente l’extension de la 
magnétosphère. On estime qu’en l’absence d’Io, la distance de la planète à la magnétopause au point 
subsolaire ne dépasserait pas 45 Rj alors qu’elle est de 75 Rj en moyenne 
Des ions énergétiques de type soufre et oxygène : Sn+, On+, n variant de 1 à 3 pour des espèces 
majoritaires, ont été mis en évidence, à des énergies allant jusqu’à plusieurs MeV. Des espèces plus 
« exotiques » ont aussi été découvertes comme des ions S8+ autour d’Io ou des ions sodium aux abords 
d’Europe. Ces ions proviennent essentiellement d’espèces du tore d’Io ionisées et accélérées, mais aussi 
de particules provenant de la surface des lunes, arrachées par évaporation ou criblage et accélérées par 
différents courants et phénomènes ondulatoires. Du fait de leurs énergies, la dynamique de ces ions, 
tout comme des électrons énergétiques, est plus influencée par la forme des lignes de champ que par la 
rotation de la planète. En effet la vitesse parallèle aux lignes de champs magnétiques de ces particules 
peut devenir très élevée par rapport aux vitesses de dérives longitudinales dus aux anneaux de courant 
ou à la courbure du champ magnétique. Le champ magnétique Jovien étant globalement dipolaire 
proche de la planète, ces particules ont tendance à s’accumuler à l’équateur et le long des lignes de 
champ fermées en rebondissant entre leurs deux points miroirs. Ils forment ainsi des ceintures de 
radiation dans les zones internes de la magnétosphère. Celles-ci sont particulièrement intenses à Jupiter. 
(Geiss, et al. 1992) 
Du fait de  l’intensité du flux de particules énergétiques, ces ceintures de radiations représentent 
un facteur de risque critique pour les missions Joviennes, surtout si leurs objectifs sont la magnétosphère 
interne et les objets s’y situant (Europe, Io et Ganymède). Ces ceintures font de Jupiter un remarquable 
accélérateur de particules ; la zone interne de la magnétosphère de Jupiter étant, de fait, la zone de 
radiation la plus intense de tout le système solaire et une source radio significative. 
En dehors de la zone interne (<10 Rj) où le champ est approximativement dipolaire, la 
magnétosphère de Jupiter possède une structure aplatie caractéristique comme on peut le voir sur la 
Figure 2.2-1. La vitesse de rotation de la planète étant élevée (le jour jovien dure moins de 10h) la force 
centrifuge s’exerçant sur le plasma est importante. En particulier l’accélération radiale a tendance à 
concentrer le plasma au voisinage de l’équateur et à déformer les lignes de champ magnétique. Ce 
phénomène crée une structure aplatie prononcée au-delà de 15-20 Rj (cf Figure 2.2-1) : le 
magnétodisque. Il se prolonge en feuillet de plasma côté queue. Comme, nous le verrons, cette structure 
influence fortement l’environnement de Ganymède. (Vasyliūnas, Frank et Ackerson 1997) 
Côté queue, la magnétosphère Jovienne est le siège de nombreuses instabilités avec, sans doute, 
l’occurrence de processus de reconnections magnétiques. Ceux-ci semblent être une des clés pour 
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comprendre l’accélération et le transport d’ions lourds et froids du tore de plasma vers les régions 
externes de la magnétosphère. Les éjections de « plasmoïdes », les orages magnétiques témoignent 
aussi des reconnections s’effectuant côté queue, parfois plusieurs fois par jour. Les différentes 
observations radio, UV et X depuis des plateformes terrestres ou orbitales ont montré que Jupiter est le 
siège d’une intense activité aurorale. 
2.3 La mission Galileo 
En attendant la mission Juno en 2016, la sonde Galileo a été l’unique satellite artificiel ayant 
jamais gravité  autour de Jupiter.  Malgré l’échec du déploiement de son antenne haut gain, les résultats 
fournis par l’orbiteur ont été largement conformes aux espérances scientifiques. Son orbite très 
elliptique, conçue pour minimiser l’influence des radiations, l’a amené à explorer la magnétosphère de 
Jupiter, de 6 rayons Joviens à plus de 120 rayons, et à survoler plusieurs fois les lunes galiléennes. Europe 
a ainsi été survolée dix fois et Ganymède cinq fois. Cette sonde imposante (2,3 tonnes) était alimentée 
par 2 RTGs et possédait une gamme complète d’instruments et de cameras. Dans cette étude nous avons 
utilisé en particulier les mesures du magnétomètre (MAG) et des instruments plasmas PLS (Plasma 
Science) et EPD  (Energetic Particule Detector). Une vue globale du satellite est représentée Figure 2.3-1 
 
Figure 2.3-1 Le satellite Galileo et ses différents instruments (crédits: Nasa) 
Plusieurs découvertes majeures ont marqué cette mission. Entre autre résultats significatifs, on 
peut citer les mesures de perturbations magnétiques lors des survols d’Europe qui seraient compatibles 
avec la présence d’un océan sous la surface d’Europe (Carr, et al. 1998) et de Ganymède. L’existence de 
couches liquides est en effet soupçonnée en raison des variations  de champ magnétique aux abords des 
lunes. Ces analyses ont ainsi révélé la présence d’un phénomène d’induction magnétique traduisant 
l’existence d’une couche de matériaux conductrice sous la glace. (Kivelson, et al. 1996) qui serait, selon 
les modèles de structure interne, une couche d’eau liquide  avec une salinité proche de celle des océans 
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terrestres. Par ailleurs, la présence d’un champ magnétique dipolaire d’origine interne à Ganymède a été 
démontrée, faisant de cette lune glacée le seul satellite significativement magnétisé connue à ce jour. 
(Gurnet 1996) (Kivelson, Khurana, et al. 1997) 
Les instruments PLS et EPD, couplés aux images des caméras, ont permis de confirmer l’étendue 
du volcanisme de Io, de détecter et d’étudier le tore de plasma généré par les populations de particules 
résultant de cette activité. Bien que ces instruments aurait été incapables de mesurer la masse exacte 
des particules chargées, ils ayrait pus étudier leurs rapports masse sur charge. Ils ont ainsi découvert une 
grande quantité d’ions avec un rapport masse sur charge de 32, 16 et 8,  traduisant l’existence probable 
d’oxygène et soufre ionisés (Kivelson, Khurana, et al. 1997) (Geiss, et al. 1992). La sonde a  étudié en 
détail l’interaction entre la magnétosphère de Jupiter et le tore de plasma d’Io, la formation des courants 
magnétosphèriques et les phénomènes d’aurores (Frank et Paterson, Observations of plasmas in the Io 
torus with the Galileo spacecraft 2000) (Crary, et al. 1998). L’étude en détail de ces dernières grâces aux 
images du HST, a mis en évidence l’interconnexion magnétique entre Jupiter et ses lunes, avec 
l’observation des points de connections magnétiques « footprint » entre les lunes et la haute 
atmosphère de Jupiter. Dans les zones polaires de Jupiter, on peut ainsi apercevoir plusieurs points 
brillants décrivant une trajectoire circulaire (Figure 2.3-2). Ces points traduisent l’impact sur la haute 
atmosphère Jovienne des particules échappées des environnements lunaires et dirigées vers les zones 
aurorales par le champ magnétique Jovien. Ces observations traduisent  visuellement l’influence globale 
des satellites galiléens sur le système Jovien et cela malgré leurs tailles relativement minimes. (Vasavada, 
Bouchez et al. 1999). 
La mission Galileo ne s’est pas contentée d’étudier l’environnement externe de Jupiter, elle a 
aussi analysé précisément sa haute atmosphère grâce à une sonde atmosphérique lâchée 5 mois avant 
l’arrivée autour de Jupiter. Soumise à une décélération initiale de 230 g, la sonde a ensuite déployé un 
parachute pour collecter des données sur  une descente de 150 km. La transmission a été coupée après 
58 minutes d’émission, la sonde ayant été probablement écrasée par des pressions ambiantes de plus de 
23 bars. Des nuages d’H2O ont été détectés et étudiés durant cette descente ainsi que la composition, 
pression et température de l’atmosphère, révélant une structure atmosphérique plus instable et 
dynamique que prévue. (Niemann, et al. 1998) 
Prévue pour une durée nominale de 3 ans, la mission a survécu 8 ans. Durant cette période, 
Galileo fut une remarquable expérience de résistance en conditions radiatives extrêmes. Jamais 
auparavant un satellite scientifique n’avait été soumis à une dose radiative aussi importante. Ces 
radiations causèrent néanmoins plusieurs pannes. Ainsi, durant les passages dans la magnétosphère 
interne, le satellite souffrait d’un aveuglement quasi-total de ses détecteurs d’attitude par 
positionnement stellaire. L’ordinateur de bord connut un redémarrage total du fait de trop grandes 
anomalies dues à des impacts de particules énergétiques. Plusieurs instruments furent rendus 
inopérants lors des passages dans les ceintures de radiations Joviennes. Les imageurs CCD furent 
définitivement désactivés le 17 janvier 2002 en raison d’une trop grande dégradation de leurs 
performances. Cependant, la sonde ne subit aucune avarie critique. Il est estimé qu’elle fut soumise à 
une dose cumulée de 750 krad, quasiment cinq fois plus que la dose maximum pour laquelle elle avait 
été dimensionnée.  
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Figure 2.3-2 Empreinte des différentes lunes visible en UV (crédit : NASA et J.Clarke, Univ of Michigan) 
Paradoxalement, la principale panne de la mission fut totalement indépendante de 
l’environnement radiatif : pour une raison encore inconnue, et malgré des tentatives répétées, l’antenne 
haut gain de Galileo n’a jamais pu être déployée correctement. La Nasa utilisa alors le Deep Space 
Network et une série de méthodes de compression pour réussir à transmettre les données via l’antenne 
à bas gain. Celle-ci accomplit parfaitement sa fonction durant toute la durée de fonctionnement de la 
sonde. 
Finalement après 8 ans de service, les réservoirs des contrôleurs d’attitude étant quasiment 
vides, il fut décidé, pour éviter une éventuelle contamination d’Europe ou de Ganymède, de précipiter le 
satellite dans l’atmosphère de Jupiter où il se désintégra le 21 septembre 2003. 
Ainsi malgré le non-déploiement de l’antenne haut gain, la mission dépassa les espérances en 
termes de retour scientifique. Elle fut un succès qui ouvrit la voie à la mission Cassin-Huygens lancé en 
1997 vers Saturne. En science des plasmas, Galileo démontra  l’interdépendance régnant dans le système 
Jovien. Malgré leurs petites tailles, il est clair qu’on ne peut comprendre la magnétosphère jovienne sans 
considérer l’influence des satellites Galiléens. Ainsi, Io par son activité volcanique, influence 
significativement la forme et la composition de la magnétosphère Jovienne et l’environnement des 
autres corps en orbite : Europe, Ganymède, Callisto ou autres. De même, Io, Europe et Ganymède 
influencent la structure des aurores de Jupiter. La compréhension de l’évolution et de la composition du 
plasma Jovien est elle aussi indispensable pour étudier l’environnement et la surface de ces lunes. 
Galileo a ainsi parfaitement illustré la pertinence du terme ‘Système Jovien’. Dans ce système, 
Ganymède, de par sa taille et son champ magnétique, joue un rôle majeur. 
2.4 Ganymède 
Dans cette section, nous ferons un bilan des connaissances de la structure interne et de la 
surface de Ganymède ; nous étudierons les différents formalismes décrivant son champ magnétique et  
évoqueront les différents processus physiques mis en jeux dans la formation de la magnétosphère de 
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cette lune et de son interaction avec le plasma Jovien. Dans le cadre de nos modélisations, en dehors des 
conditions régnant dans le plasma jovien, les éléments les plus importants concernent la configuration 
du champ magnétique (point d’entrée fondamental des simulations « particules ») et la composition 
exosphérique pour la réalisation des simulations dites hybrides. 
2.4.1 Surface et structure interne 
Ganymède est unique à bien des égards. Son diamètre de plus de 5260 km lui donne une taille 
supérieure à Mercure. C’est ainsi le satellite le plus grand du système solaire. C’est aussi le seul satellite 
naturel à posséder un champ magnétique interne assez important pour créer une petite 
magnétosphère.  La surface de Ganymède (représentée Figure 2.4-1) est majoritairement constituée de 
glace d’eau et se découpe en deux types de terrains. A hautes latitudes on retrouve un terrain plus clair 
et plus jeune. Au contraire dans les zones équatoriales le terrain est plus sombre et probablement plus 
riche en CO2. Le nombre élevé de cratères d’impacts traduit une surface plus âgée. Les différences de 
couleur semblent être directement liées à la disposition de la magnétosphère et aux phénomènes 
associés à l’environnement externe (criblage et évaporation) et au bombardement intense de la surface 
par les particules énergétiques Joviennes (Cooper, Johnson et Mauk 2001). Les zones claires 
correspondent aux lignes de champ ouvertes et sont composées de glace relativement pure tandis que 
les zones sombres correspondent aux régions en dessous des lignes de champ fermées avec un terrain 
plus riche en CO2. Ces différentes configurations magnétiques ont une influence directe sur les particules 
externes qui impactent la surface. (Khuranaa, et al. 2007) (Squyres et Veverka 1982).  
 
Figure 2.4-1 Reconstitution de la Surface de Ganymède en fonction de la longitude/latitude. On observe les deux types de 
terrains et leurs répartitions en fonction de la latitude. Les hautes latitudes sont majoritairement des terrains clairs alors que 
les zones équatoriales sont majoritairement plus foncées, en dehors des cratères d’impacts. 
Les lignes de champ fermées ont tendance à offrir une protection contre les particules chargées 
alors que les zones polaires en dessous des lignes de champ ouvertes seront complétement exposées 
aux espèces énergétiques. Les processus de modification de la surface de Ganymède seront donc 
différents, menant à cette dichotomie de couleur. 
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La structure interne de Ganymède est, d’après les mesures effectuées par la sonde Galileo, 
composée d’une succession de couches d’eau liquide et/ou solide entourant un noyau de silicate. 
(Bagenal, 2004) (Sohla, et al. 2002). Elle est résumée Figure 2.4-2. 
Sous l’action des forces de marée de Jupiter, une partie de la croûte glacée se liquéfierait sur 
plusieurs centaines de kilomètres en dessous de la surface, puis reprendrait ensuite une forme solide 
plus en profondeur du fait des énormes pressions mises en jeu. Contrairement à Europe, l’océan d’eau 
liquide ne serait pas en contact avec le noyau rocheux, les possibilités d’interactions chimiques 
complexes entre un solvant (l’eau) et des éléments minéraux variés, probablement nécessaires à 
l’apparition de la vie, restent donc limitées. Ganymède est ainsi un candidat moins sérieux qu’Europe à la 
présence possible d’une vie extraterrestre. Cependant, cette couche liquide permettrait à la lune d’avoir 
une activité tectonique importante, se traduisant par des crevasses et des rides observées à la surface, et 
autoriserait l’existence de geysers. Si leur présence était  confirmée, ces « volcans d’eau » permettraient 
d’étudier en orbite la composition de l’océan interne. 
 
Figure 2.4-2 Structure interne de Ganymède (crédit : Nasa) 
2.4.2 Le champ magnétique de Ganymède et l’interaction avec le plasma 
Jovien 
Note : dans cette partie et dans les suivantes nous nous réfèrerons souvent au repère 
cartésien normalisé appelé « GphiO ». Dans ce repère, centré sur Ganymède, l’axe X est dans la 
direction d’écoulement du plasma Jovien, l’axe Y est dirigé vers Jupiter et l’axe Z complète le trièdre 
comme indiqué Figure 2.4-3 ; il est donc dirigé vers le nord de Ganymède de manière plus ou moins 
inclinée en fonction de la position de Ganymède par rapport à l’équateur magnétique Jovien.  
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Figure 2.4-3 Coordonnées GphiO. Ces coordonnées seront, sauf mention contraire, celles utilisées dans tout le reste 
de ce manuscrit. 
Révélée par la mission Galileo, la présence du champ magnétique de Ganymède a été un des 
résultats majeurs de cette mission. Pour l’instant cette mini-magnétosphère est le seul exemple 
de  magnétosphère à l’intérieur d’une magnétosphère planétaire. De manière théorique on peut décrire 
l’environnement magnétique de Ganymède comme la superposition de trois contributions :  
 le champ (supposé dipolaire) interne dont la valeur moyenne à l’équateur est 720 nt 
 Le champ induit lié au phénomène d’induction prenant place dans l’océan interne ou plus 
généralement dans les couches conductrices. 
 le champ jovien externe.  
En fonction de l’orientation de ces champs les uns par rapport aux autres, le champ total 
résultant et la forme de la magnétosphère varient. En effet, bien que l’inclinaison de l’orbite de 
Ganymède soit très faible (0,32°) par rapport au plan équatorial de Jupiter, le moment dipolaire interne 
de Jupiter est fortement incliné par rapport à son axe de rotation (10°). Le champ magnétique Jovien à 
l’orbite de Ganymède change donc de manière significative, tant en intensité qu’en orientation, en 
fonction de l’évolution de Ganymède sur son orbite : lorsque le satellite se trouve exactement à 
l’équateur magnétique, le champ externe est vertical dans la direction –Z GphiO ; au contraire, lorsque 
Ganymède se trouve bien au-dessus ou en dessous de l’équateur magnétique dans le feuillet de plasma, 
le champ externe peut devenir quasiment radial. Cette géométrie est illustrée à la Figure 2.4-4. Ces 
variations de configuration externe ont été clairement détectées par le magnétomètre (MAG) de Galileo 
lors des différents survols de Ganymède. Les géométries des survols G1 à G8 sont illustrés Figure 2.4-5. 
Les lignes de champ sont tracées selon un modèle de superposition d’un champ dipolaire centré en 
Ganymède et d’un champ externe constant. Le repère est un repère GphiO. 
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Figure 2.4-4 Orientation du champ Jovien en fonction de la position de Ganymède dans le feuillet de plasma. La ligne noire 
représente une ligne de champ magnétique Jovien tels qu’elle peut apparaître dans cette zone. 
Lors des survols G1 et G2, on note que  le champ externe est incliné de près de 45° par rapport à 
l’axe Y, ce qui traduit une configuration où la lune se trouve « en dessous » du plan de l’équateur 
magnétique Jovien (Kivelson, Khurana et Volwerk, 2002) si on se référe à la Figure 2.4-4. Le survol G7, 
quant à lui, correspond à une configuration de champ externe incliné de 120° par rapport à l’axe Y. En se 
référant à la Figure 2.4-4 , cela signifie que Ganymède se situe au-dessus du plan équatorial de Jupiter. 
La configuration G8 illustre un cas de champ externe quasiment verticale, on peut en déduire que lors de 
ce survol, Ganymède était proche de l’équateur magnétique Jovien. 
Ces différences s’observent aussi sur la Figure 2.4-6 qui représente les mesures faites par 
l’instrument MAG lors des quatre survols G1, G2, G7 et G8. Lors des passages G1 G2 et G7, la valeur du 
champ selon Y est importante par rapport à celle en Z, (la valeur maximum de By est de l’ordre de 40 à 
60% de Bz) traduisant une position de Ganymède décentrée par rapport à l’équateur magnétique, 
comme indiqué précédemment. La composante By du champ magnétique (en dehors de la zone 
l’influence de la magnétosphère de Ganymède, délimitée par les barres verticales noires) est négative 
pour les survols G1 et G2, positive pour le G7 et très faible pour le G8, ce qui illustre les trois 
configurations discutées précédemment. 
La comparaison au modèle « superposé », où le champ magnétique total et défini comme la 
superposition d’un champ externe constant et d’un dipôle simple centré en Ganymède, est bien 
meilleure pour le survol G2 que pour le G1, ou les survols G8 ou G7.  
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Figure 2.4-5 Géométries de différents survols de Ganymède par Galileo, notés G1, G2, G7, G8 (Kivelson, et al 2002). On 
remarque la viariation des configuration magnétique dans le repère « GphiO » (X alligné avec l’écoulement du plasma froid, Y 
digrigé vers Jupiter et Z complétant le trièdre.) 
Cela est facilement explicable par l’altitude de ces survols : alors que G2 s’effectue à une altitude 
très proche de la surface (altitude minimum à 262 km) les autres survols se font à bien plus haute 
altitude, en particuliers pour G7 et G8 (respectivement 3100 et 1600 km au point le plus bas). Ainsi, plus 
on s’éloigne de Ganymède, plus l’influence de l’écoulement du plasma ambiant sur la forme de la 
magnétosphère se fait sentir, et moins l’approximation dipolaire pour le champ de Ganymède est 
valable. Ce phénomène est général : un champ dipolaire est souvent une bonne approximation proche 
de la planète (plus fort est le moment dipolaire, plus l’approximation restera valable sur une grande 
distance) mais, à plus grande échelle, les phénomènes d’interactions avec les plasmas solaire ou 
planétaire ne peuvent plus être ignorés. 
Dans le cas de Ganymède le plasma ambiant Jovien interagit aussi avec le champ magnétique 
interne et l’obstacle à des vitesses subsoniques et subalfvéniques. Contrairement aux cas de l’interaction 
du vent solaire avec les planètes du système solaires, il n’y aura donc pas de création d’un choc 
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planétaire. La structure crée comprend alors deux extensions magnétiques au niveau du pôle nord et sud 
qui font le lien entre le champ interne de Ganymède et le champ Jovien externe. Ces structures sont 
appelées « ailes d’Alfvén » (Figure 2.4-7) et sont associées à un écoulement subsonique et à un 
paramètre bêta (rapport de la pression cinétique sur la pression magnétique) faible du plasma incluant 
une faible résistivité (Neubauer 1998) : le plasma interagissant avec l’obstacle amène à la création de 
perturbations qui vont se propager le long des lignes de champ ouvertes, perpendiculairement à la 
direction de l’écoulement, sous la formes d’ondes d’Alfven. Ces ondes vont se propager à une vitesse de 
groupe qui sera la composée de la vitesse d’Alfvén et de la vitesse d’écoulement du plasma et amener à 
la création des structure représentées Figure 2.4-7. Les ondes d’Alfven contraignant la formation de 
perturbation dans les champs magnétiques l’inclinaison de ces ailes par rapport à la verticale va se faire 
selon la direction de propagation de la vitesse de groupe des ondes d’Alfvén, soit selon un direction 
faisant un angle θ= arctan(
 
  
  par rapport à l’axe du dipôle magnétique de Ganymède, avec Va la vitesse 
d’Alfven et V la vitesse de l’écoulement. Dans les cas de Ganymède le rapport V/Va vaut 0.477 ce qui 
donne donc un angle θ de 25.5°. 
 
Figure 2.4-6 Champ magnétique mesuré en ligne épaisses et modélisé par la superposition d’un champ dipolaire et d’un 
champ constant en ligne fines pour différents survol de Ganymède. (Kivelson, et al 1998) Les données sont tracées par 
rapport au temps universel à la sonde. Les zones grisées représentent les limites de la magnétopauses. On remarque les 
bonnes performances du modèle pour les passages à faible altitudes (G2 par exemple) alors que les passages lointains (G8 et 
G7) présentent des observations plus éloignées d’un modèle dipôlaire simple. 
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Figure 2.4-7 Création des Ailes d’Alfven dans un écoulement subsonique correspondant au cas de Ganymède. La propagation 
d’ondes d’Alfvén le long des lignes de champ ouvertes amène à la création des ailes. Ces ondes dominent loin de l’obstacle 
mais d’autres formes d’ondes sont présentes proches de Ganymède. En particulier certaines ondes de chocs lentes 
représentées ici influencent le mouvement des particules proches de la lune. 
Les paramètres correspondant aux modèles « superposés » pour ces survols sont indiqués sur la 
Table 1, tels qu’ils sont décrit  par Kivelson et al (Kivelson, et al 2002). Les termes Mz, My et MX sont les 
composantes du moment magnétique interne de Ganymède exprimé en équivalent de champ 
magnétique (nano-teslas) ramené à l’équateur. Les composantes Benv représentent le champ externe 
constant de Jupiter au moment du survol.  
Table 1 Parmètres des survols de Ganymède 
Survols Altitude minimale Mz (nT) My (nT) Mx (nT) BenvX (nT) BenvY (nT) BenvZ (nT) Position par rapport à l’équateur magnétique 
G1 838 km -673 85 -53 6 -79 -79 Au-dessus 
G2 264 km -728 66 11 17 -73 -85 Au-dessus 
G7 3105 km -781 33 42 -3 84 -76 En-dessous 
G8 1606 km -549 39 89 -11 11 -77 Centrée 
 
Ces paramètres correspondent aux valeurs optimales déduites de la comparaison avec les 
observations. Certaines de ces valeurs seront utilisées pour le développement de nos modèles. On 
remarque cependant certaines incohérences. Le module du moment dipolaire de Ganymède change en 
fonction des orbites, ce qui est incompatible avec un modèle de champ dipolaire stable. Cela s’explique 
par la non-prise en compte des phénomènes d’induction et de déformation. Ceux-ci impliquent une 
adaptation purement ad hoc et non physique des paramètres en fonction des passages pour rendre 
compte des observations. Un tel modèle de champ magnétique présente une symétrie de révolution  
irréaliste. En effet, comme nous l’avons évoqué précédemment, la pression du plasma ambiant crée une 
structure asymétrique d’ailes d’Alfven qui est caractéristique des écoulements subsoniques et 
subalfvéniques. Il faut noter que le modèle ‘dipôle’ présente, près de la planète, une précision suffisante 
pour une première estimation de la forme de la magnétosphère interne de Ganymède, adapté au cas 
d’un survol proche, comme le montre la comparaison aux mesures lors du passage G2. La période 
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orbitale de Ganymède étant faible (7 jours) par rapport au temps caractéristique de diffusion 
magnétique à l’intérieur de Ganymède, ces variations d’orientation et de magnitude des conditions 
externes sont assez importantes pour créer un courant induit à l’intérieur de l’océan souterrain, qui 
s’oppose aux changements de la configuration magnétique. C’est ce courant qui crée à son tour la 
composante induite du champ magnétique. 
Pour combler les lacunes du modèle  « superposé », on peut modifier le modèle précédent en 
rajoutant une contribution induite et en optimisant les paramètres par rapport à un modèle 
quadripolaire comme décrit par Kivelson (Kivelson, et al 2002). Cependant ce type d’optimisation ne 
peut pas prendre en compte l’existence d’ailes d’Alfven et d’asymétries fortes dans la configuration du 
champ magnétique.  
Dans la littérature, on trouve un exemple de modèle analytique qui permet d’améliorer la 
description de la configuration magnétique. Stones et Armstrong  (Stone et Amstrong 2001) ont ainsi 
développé une méthode qui permet de définir une configuration magnétique plus réaliste, tenant 
compte des asymétries. En se fondant sur un formalisme classique dans le domaine de la 
magnétométrie, on décompose le champ magnétique dipolaire déformé en harmoniques sphériques à 
l’intérieur des limites de la magnétosphère (Choe et Beard 1974). En dehors de la limite prédéfinie par 
cette magnétosphère, on impose un champ constant correspondant au champ externe de Jupiter. La 
décomposition donne, pour les trois composantes              : 
 
Equation 2.4-1 
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Les termes           et       correspondent aux contributions de l’environnement 
ambiant de Jupiter donnés en coordonnées cartésiennes Table 1. Les paramètres L, g, K,ϒ, κ et h 
proviennent de la décomposition multipolaire du champ magnétique (cf Stone et al.). Le paramètre r0 
représente la taille de la magnétosphère (fixé autour de 2 Rg) à l’équateur en amont, et r est la distance 
au centre de Ganymède en Rg. 
Ces paramètres sont ensuite optimisés via la méthode Nelder-Mead pour minimiser l’écart avec 
les observations. Cette méthode utilise la notion de simplexe (polytope de N+1 sommets dans un espace 
à N dimensions) pour minimiser une fonction continue dans cette espace. Chaque sommet du simplexe 
correspond à un paramètre du modèle. Via une succession d’itérations le but de l’algorithme est de 
déplacer ces sommets vers un ensemble de points où la fonction à minimiser (ici la différence entre le 
champ théorique et les observations) atteint un minimum local. Pour chaque survol de Galileo, on peut 
ainsi définir un jeu de paramètres permettant de représenter au mieux les données de chaque passage. 
Cette méthode a été utilisée pour nos modèles particulaires. Nous reviendrons lors de leur description 
sur la valeur des paramètres utilisés. Cette méthode a l’avantage de donner des résultats plus 
satisfaisants qu’un modèle dipolaire superposé, avec, en particulier, la possibilité de prendre en compte 
les asymétries principales du champ. Bien sûr, elle donne des résultats différents en fonction des 
observations et est moins rigoureuse physiquement qu’un modèle qui serait déterminé à priori. Une 
difficulté est cependant apparue dans l’application directe de la méthode de Stone et Armstrong. La 
méthode originale s’applique dans le cas d’écoulement supersonique et superalfvénique dans des 
magnétosphères de type terrestre, avec la définition d’une magnétopause bien caractérisée, ayant une 
forme globalement parabolique. Ce genre de configuration n’est pas attendue (et d’ailleurs pas 
observée) à Ganymède. Elle peine donc à modéliser les ailes d’Alfvén de manière rigoureuse lorsqu’on 
s’éloigne de la surface. Surtout, elle mène à la présence d’une surface (la magnétopause), relativement 
proche de Ganymède, où localement le champ magnétique adopte une topologie non réaliste. En 
l’adaptant, c'est-à-dire en omettant une contribution externe artificielle prenant en compte des courant 
magnétoposaux non existants, elle reste néanmoins la meilleure méthode trouvée pour obtenir une 
description analytique de la configuration magnétique autour de Ganymède. En particulier, les résultats 
proches de la surface sont satisfaisants et reproduisent de manière adéquate les observations. Ces 
modèles analytiques (superposés ou paramétriques) ont l’avantage d’être très polyvalents, permettant 
le changement de configuration magnétique de manière quasi immédiate. On peut donc étudier 
différentes positions de Ganymède dans le disque de plasma facilement. Ces modèles ont aussi 
l’avantage de présenter une résolution spatiale théoriquement illimitée. 
Pour obtenir un degré de réalisme supérieur il est nécessaire de passer par des simulations 
numériques autocohérentes qui décrivent l’interaction du plasma Jovien thermique avec la 
magnétosphère de Ganymède. Longtemps, les simulations MHD (c’est-à-dire ou le plasma est décrit 
comme un fluide magnétisé) ont prévalu. Elles permettent une  bonne description de la conformation 
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générale de l’écoulement du plasma, des ailes d’Alfven et de la magnétosphère. Les deux simulations 
principales sont celles de Jia (Jia, et al 2008) et C. Paty et al (Paty, Paterson et Winglee 2008). Un 
exemple de résultats de simulation MHD est donné dans la Figure 2.4-8. On y voit les lignes de champ 
magnétique superposées aux courants magnétosphériques (bleu et rouge). 
 
Figure 2.4-8 Configuration magnétique provenant d’une simulation MHD (Paty, Paterson et Winglee 2008). Les lignes de 
champs sont visibles en vert et permettent d’observer les ailes d’Alfven et leur configuration verticale, en particulier sur la 
vignette de droite. En bleu et rouge sont représentés des courants présents dans la magnétosphère. Les zones d’activités 
aurorales sont aussi représentées. 
On aperçoit clairement les ailes d’Alfven, en particulier sur la vignette gauche entre -2 et +2 
rayons de Ganymède. Elles sont composées de lignes de champ ouvert connectées aux zones polaires. 
On observe que les lignes de champ fermés à l’équateur sont fortement comprimées en amont et 
étendues en aval de l’écoulement de plasma. Si ces simulations donnent des résultats réalistes en 
général, elles offrent moins de souplesse que des approximations analytiques pour s’adapter simplement 
aux modifications des conditions externes. Tout changement nécessite de relancer une simulation 
complète, ce qui implique d’avoir un accès au code et un temps de calcul significatif qui peut atteindre 
plusieurs semaines. L’objectif de la partie suivante n’étant pas la modélisation de l’écoulement de 
plasma autour de Ganymède, mais l’étude des seules populations de particules énergétiques, nous 
n’avons pas utilisé ces modèles lourds pour déterminer les différentes configurations magnétiques, 
préférant utiliser des approximations analytiques adaptées à chaque survol. L’avantage des modèles 
issues de simulations est qu’ils présentent un fort degré de réalisme. Cependant, leur mise en œuvre est  
lourde et complexe 
2.4.3 L’exosphère et l’ionosphère de Ganymède 
Bien que dépourvue d’atmosphère dense,  Ganymède possède une ionosphère et une exosphère 
neutre composées de diverses espèces chimiques.  
La création de l’exosphère résulte principalement de deux phénomènes physiques (Marconi. 
2007) (Ip, et al. 1971):  
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 Le criblage : une quantité importante de particules énergétiques (ions et électrons) impacte la 
surface de Ganymède, cassant le réseau cristallin et créant des composés neutres, particules de 
diverses tailles et molécules, chimiquement issue de l’eau. Si l’énergie d’impact est suffisante, 
ces particules/molécules peuvent se retrouver satellisées autour de la planète, créant ainsi une 
exosphère non collisionnelle, majoritairement composé d’O2 et H2 mais aussi d’H2O, d’OH et 
autres composés oxygénés.  
 
 La sublimation : l’absence d’atmosphère dense autour de Ganymède implique que la couche de 
glace de la surface, dans le vide, n’est pas dans un état thermodynamique stable.  Elle se sublime 
en permanence pour créer une couche exosphérique majoritairement composée de vapeur 
d’eau. Ce processus de sublimation se renforce si  la température augmente, il sera donc plus 
intense du côté jour.   
 
Figure 2.4-9 Domaines de prédominance de l’évaporation représentés dans les lignes de champ fermées et du criblage au 
niveau des zones polaire. 
Ces deux phénomènes ont chacun un domaine de prédominance  comme indiqué Figure 2.4-9 : à 
haute latitude, l’irradiation solaire est faible et les lignes de champ sont directement connectées aux 
lignes de champ Joviennes. Un flux important de particules énergétiques impacte la surface et le criblage 
domine. Au contraire, au niveau de l’équateur, les lignes de champ fermées apportent une protection 
efficace contre les particules énergétiques extérieures. L’irradiation solaire est alors dominante, au 
moins du côté jour. Le phénomène de sublimation devient prépondérant. Marconi (Marconi. 2007) a 
déterminé précisément les taux de production de chaque espèce en fonction de la position et de la 
température : 
Pour la sublimation on a : 
                (       (   ⁄               
 
Le taux de sublimation de H2O en fonction de la température    elle-même fonction de la 
latitude  . Pour le criblage, le calcul est plus complexe. Il doit se faire sur toutes les espèces et prendre 
en compte la nature des espèces impactant la surface. Ce calcul ne sera pas détaillé ici. Les résultats 
globaux des simulations de Marconi donnent une exosphère présentée Figure 2.4-10. 
Evaporation 
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Comme prévu, la sublimation domine à basses latitudes, où l’ensoleillement est important et le 
criblage faible, l’espèce dominante est alors H2O ( de fait, de la vapeur d’eau). A haute latitude, le 
criblage est dominant. On a alors majoritairement des espèces résultantes du criblage de l’eau glace, H2 
et O2 en particulier, et peu de H2O. 
 
Figure 2.4-10 Densités en colonne des différentes espèces exosphériques en fonction de la latitude par rapport au point 
subsolaire de Ganymède (Marconi 2007) 
Sous l’effet de la photo-ionisation, des échanges de charges et des impacts électroniques, les 
atomes exosphériques sont ionisés et une ionosphère apparait. La composition exacte de celle-ci est 
encore mal connue.  On sait qu’elle contient probablement des protons et oxygènes ionisés ainsi que 
d’autres sous-produits de ionisation de molécules H2O, H2 et OH (H2
+, OH+, H2O
+ etc…). Les paramètres 
numériques utilisés pour l’étude de ces phénomènes et leurs sections efficaces seront décris 
ultérieurement. Notons que la densité d’ions à la surface de Ganymède se situe autour de 5000 cm-3. 
2.4.4 L’environnement particulaire autour de Ganymède et les contraintes 
sur le champ magnétique 
L’environnement Jovien dans lequel baigne Ganymède est composé de deux types de particules : 
 Un plasma de faible énergie (bien que restant thermalisé) composé majoritairement de protons 
et d’ions dont le rapport masse sur charge vaut 16 (probablement des O+ et/ou S2+)(Frank, 
Paterson et al, 1997) et bien entendu des électrons. Ce plasma est globalement en corotation 
autour de Jupiter. Ces paramètres physiques sont résumés dans la Table 2 (Neubauer 1998). 
 Des particules énergétiques, électrons et ions majoritairement  S+, S3+,O+, O2+ou  H+ , (Paranicas, 
et al. 1999)(Williams, et al. 1997) dont les densités sont toujours incertaines du fait du manque 
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de mesures fiables. Effet les mesures faites par Voyager et Galileo ne sont pas toujours en accord 
entre elles. 
Par exemple la Figure 2.4-11 représente les différentes espèces ioniques mesurées par Galileo 
(instruments EPD-PLS) ainsi qu’une observation des densités d’électrons jusqu’à 103 keV. Aux énergies 
supérieures, les densités d’électrons sont extrapolées via le modèle de Divine et Garret (Divine et Garrett 
1983). Il est difficile de déterminer les degrés d’ionisation des espèces S et O. Les densités maximales  
pour ces ions sont à des énergies de l’ordre de 50 keV. (Cooper, Johnson et Mauk 2001) 
Table 2 Paramètres du plasma « froid » (Neubauer 1998) 
Espèce Température (eV) Densité (cm-3) Vitesse de corotation plasma (km.s-1) 
H+ 22.5 0.74 
180 O+/S+ 360 2.96 
e- 100 3.7 
 
La Figure 2.4-12 représente les densités et les énergies des différentes espèces mesurées  par 
Voyager. Les conclusions sont différentes de celles déduites des mesures de Galileo. En effet, les 
énergies sont plus élevées (l’énergie moyenne se trouve autour de 300 keV) et les densités sont 
relativement plus faibles. Le plasma énergétique associé possède un paramètre Beta élevé, autour de 5 
pour les O+ et 1 pour les protons contre  0.03 pour les oxygènes « froids »).  De plus, les instruments de 
Voyager n’auraient détecté que des O+ ou S2+. Les données de Galileo étant plus récentes et mesurées 
grâce à des instruments plus précis, elles seront retenues pour la suite de l’étude. 
 
Figure 2.4-11 Composition du plasma énergétique Jovien à Ganymède (Cooper, Johnson et Mauk 2001) déduit des mesures 
de Galileo. Les maximums de flux apparaissent atour de 50kjeV pour les protons et ions lourds. Pour les électrons le 
maximum de densité se retrouve en dehors des capacités de mesure de l’instrument. 
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Figure 2.4-12 Energie et densité du plasma énergétique mesuré par Voyager. On remarque que les pics de densités 
se situent à des énergies plus élevées que précédemment. 
Cet environnement énergétique interagit fortement avec le champ magnétique de Ganymède 
dont l’influence est visible sur les courbes représentant les angles d’attaque et les densités de particules. 
En effet, on observe des cônes de pertes liés aux précipitations sur la planète ; cela se traduit par une 
variation des angles d’attaque moyens mesurés par les instruments (Williams, et al 1997) (Williams, et al 
1998) comme présenté Figure 2.4-13. 
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Figure 2.4-13 Représentation des angles d’attaque des électrons énergétiques mesurés par Galileo lors du survol G2 de 
Ganymède (Williams 1998) et des coups dans les détecteurs associés pour des particules entre 394 et 527 keV (graphe du bas) 
et entre 15 et 29 keV (graphe du milieu). On remarque la diminution de la densité d’électrons lors du survol de la planète à 
19h, signe de la présence d’un cône de perte, et la modification de la géométrie des figures d’angles d’attaque (figure du 
haut) au passage de la magnétosphère (entre 18h50 et 19h20) avec une augmentation de la représentation des angles faibles. 
 
2.4.5 Activité magnétosphérique à l’intérieur de la magnétosphère de 
Ganymède 
La magnétosphère de Ganymède est le siège de phénomènes dynamiques comparables à ceux 
observés dans des magnétosphères plus « classiques ». Le HST a observé des émissions aurorales UV à 
135.6 nm provenant de la désexcitation de l’oxygène au niveau des pôles (Feldman, et al 2000) (Eviatar, 
et al. 2001). Comme on peut le voir sur la Figure 2.4-14, ces émissions sont hautement asymétriques. Les 
aurores sont en effet beaucoup plus intenses au pôle sud.  
 Les lignes de champ fermées à l’équateur de Ganymède sont aussi probablement le siège de 
phénomènes de rebond et de création de zones de particules piégées. En effet, les distributions en 
angles d’attaque observées lors des passages de Galileo montrent des formes en « papillons », pour les 
électrons et les ions, c’est-à-dire avec une absence de particules piégées en dessous et au-dessus d’une 
valeur limite d’angle d’attaque ainsi qu’un manque de particules piégées autour de 90° d’angle 
d’attaque, comme indiqué au chapitre 3.2.4 (Williams, et al 1997), (Williams 2001), (Eviatar , Williams et 
Paranicas 2000) . Cette magnétosphère dynamique est aussi la source de rayonnements radio inédits 
dans le système solaire.  Ganymède se révèle ainsi être la seule lune capable de générer du rayonnement 
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radio non–thermique (Kurth, et al. 1997) comme illustré Figure 2.4-15. Cette figure décrit les pics de 
rayonnements observé lors du survol G1 dans les fréquences kilo-hertziennes qui semblent être 
similaires aux radiations non-thermique observées autour d’autres planètes magnétisées. 
 
Figure 2.4-14 Emission aurorale de l’O2 observée par le HST. Les contours représentent des Rayleigh (Feldman et Al) 
Le champ magnétique Jovien étant globalement parallèle au moment magnétique de Ganymède, 
des phénomènes de reconnexion peuvent apparaître au niveau de la queue de la magnétosphère. Jia et 
al ont conclu par simulation que des reconnections magnétiques devaient probablement se produire de 
manière intermittente dans les régions amont et aval, faisant de la magnétosphère de Ganymède, en 
dépit de l’écoulement très régulier du plasma Jovien, un système hautement dynamique (Jia, et al. 
2009).  
Ces effets dynamiques et ces reconnections sont probablement des processus menant à des 
accélérations non adiabatiques de particules et à l’injection d’ions et électrons dans les zones de lignes 
de champ fermées. Ces processus devraient contribuer à la formation des ceintures de radiation propres 
à Ganymède. D’un point de vue global, l’environnement de Ganymède se révèle au moins aussi 
complexe qu’un environnement planétaire classique. La multitude d’espèces présentes dans le plasma 
Jovien et la grande gamme d’énergies associées rendent nécessaire une étude multi-fluide pour 
comprendre l’activité de la magnétosphère de Ganymède. En particulier, il est nécessaire de différencier 
le plasma froid thermique du plasma énergétique, les phénomènes physiques associés à ces deux formes 
de fluide étant souvent de nature différente, avec des conséquences, par exemple sur la détermination 
des conditions externes d’un orbiteur de Ganymède qui n’ont rien en commun. 
34 
 
 
Figure 2.4-15 Résumé des observations radio et ondes au passage G1 au-dessus de Ganymède. L’émission radio est 
clairement visible en bleu vert à l’intérieur de la magnétosphère (Kurth, et al. 1997). Les zones rouges représentent des 
modes « whistler ». L’absence d’émission autour de 6h marque l’occultation des instruments par la lune. Les sigles « MP » 
signalent les limites de la magnétosphère de Ganymède. 
L’utilisation de simulation est un outil parfait pour décrypter ces différences de comportement 
et en particulier étudier l’influence de la présence de Ganymède sur les densités de particules 
énergétiques dans sa magnétosphère ou la formation et l’évolution des ailes d’Alfven ainsi que 
l’évolution des particules ionosphériques ou exosphériques. Ces études sont motivées par la nécessité de 
préciser l’environnement plasma global de Ganymède en vue de la future mission JUICE-EJSM. 
2.5 Les simulations en physique des plasmas spatiaux 
Ganymède représente donc un environnement complexe et original. Plusieurs populations de 
particules très diverses interagissent dans un environnement hautement dynamique et actif. Cependant 
le faible nombre de données rend difficile l’étude des différents phénomènes physiques mis en jeux dans 
l’interaction Jupiter-Ganymède sans l’aide de simulations numériques qui différents formalismes en 
fonction de leurs objectifs. 
L’approche cinétique : les modèles cinétiques, également appelés Particle In Cell (PIC) traitent 
les ions et les électrons de manière cinétique (particulaires) et résolvent les équations du mouvement 
pour chaque espèce ionique et pour les électrons. Ainsi chaque espèce « s » du plasma est décrite par 
une fonction de distribution   ( ⃗  ⃗    dont l’évolution est régie par l’équation de Vlasov qui fait 
intervenir le champ électromagnétique de manière auto-cohérente via les équations de Maxwell. 
Il n’est généralement pas possible d’avoir une modélisation globale cinétique et ces modèles 
sont plutôt utilisés pour décrire une partie confinée de l’espace, dont la dimension correspond à 
quelques longueurs inertielles des ions. Ces modèles sont donc réservés à l’étude de processus locaux. 
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La procédure habituelle pour réduire la complexité du modèle consiste à remplacer l’équation de 
Vlasov d’une espèce ”s” par une hiérarchie d’équations d’évolution des moments de sa fonction de 
distribution   ( ⃗  ⃗    intégrée sur les vitesses. La hiérarchie d’équations d’évolution des moments doit 
être tronquée à un ordre donné par une hypothèse de fermeture qui consiste à relier le dernier moment 
retenu aux moments d’ordres inférieurs. Lorsque la procédure de réduction est appliquée à toutes les 
espèces constituant le plasma, on obtient des modèles multi-fluides qui diffèrent les uns des autres par 
la finesse de la description retenue (évolution des densités, des vitesses moyennes, des pressions 
partielles, ...) : les effets cinétiques sont alors perdus. Le modèle le plus simple est celui de la MHD qui 
est obtenu en définissant un fluide moyen, électriquement neutre mais conducteur, dont l’évolution est 
couplée à celle de l’induction magnétique par l’équation de Faraday. 
 
L’approche fluide : les premiers modèles fluides développés à partir des années 1970 s’appuient 
sur des modèles de la dynamique des gaz (Spreiter et Stahara 1980). Dans cette approche le plasma est 
considéré comme un gaz non-magnétisé dont le comportement est décrit par la dynamique des gaz. 
Cette approche n’est pas cohérente car elle ne traduit pas correctement le couplage entre les espèces 
chargées et le champ électromagnétique.  
Des modèles plus élaborés ont par la suite été développés et s’appuient sur la 
magnétohydrodynamique (MHD). Le plasma est alors considéré comme un fluide dont le comportement 
est régi par un système d’équations de conservation couplé aux équations de Maxwell. Différentes 
versions MHD existent dans la communauté et s’appuient sur des hypothèses particulières, par exemple 
sur la loi d’Ohm, ou sur le nombre d’espèces ioniques du plasma considérées. On trouvera ainsi des 
modèles pseudo multi-fluides qui résolvent plusieurs équations de continuité mais une seul équation de 
conservation de la quantité de mouvement et une seule équation pour la conservation d’énergie, des 
modèles MHD résistive qui font intervenir un terme de résistivité dans la loi d’Ohm ; les modèles MHD-
Hall qui font apparaitre le terme Hall dans la loi d’Ohm etc… 
Enfin Il existe des modèles multi-fluides qui traitent le plasma comme plusieurs fluides ou 
chaque espèce considérée est décrite par un système d’équations de conservation couplés aux équations 
de Maxwell et aux autres espèces ionisées. 
Ces modèles sont largement utilisés dans le cadre de modélisation globale. Ils s’appuient sur une 
hypothèse fondamentale : les échelles spatiales et temporelles considérées, relevant de l’environnement 
étudié, sont plus grandes que les grandeurs caractéristiques du plasma (longueur inertielle des ions et 
électrons, et période cyclotron  des ions ou électrons). 
L’approche hybride : il s’agit d’un compromis entre les deux approches précédentes. Les ions du 
plasma sont traités de manière cinétique tandis que les électrons sont considérés comme un fluide sans 
masse, qui permet de conserver la neutralité de charge du plasma. Avec ces modèles, il n’est donc pas 
possible de décrire la dynamique du plasma à des grandeurs relevant des échelles électroniques. La 
dynamique des ions est donc décrite par les équations du mouvement, couplées à l’équation de 
conservation de la quantité de mouvement pour les électrons et aux équations de Maxwell. 
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Il existe une autre catégorie de modèle : les particules-tests et les modèles Monte-Carlo. Ces 
modèles ne sont pas cohérents et les équations de Maxwell ne sont pas résolues. Ces modèles sont 
souvent combinés avec des modèles MHD et hybrides afin d’étudier le comportement d’une espèce 
ionique particulière et permet de s’affranchir des problèmes de discrétisation de l’échantillon de l’espèce 
considérée. Ce genre de modèle convient parfaitement à l’étude d’un certain type de particules une fois 
la configuration magnétique fixée. Ils permettent de décrire le mouvement de certains ions et électrons 
de manière précise sans avoir à résoudre les équations de couplage. Leur utilisation présuppose que les 
populations de particules en question n’influencent que peu la forme du champ électromagnétique. 
C’est ce type d’approche, couplé à un algorithme cinétique, que l’on va d’abord adopté pour étudier le 
mouvement des particules énergétiques et leurs influences sur la dose radiative reçues par un orbiteur. 
On adoptera ensuite une description hybride pour étudier l’interaction du plasma thermalisé « froid » 
avec la magnétosphère de ganymède. 
 
Figure 2.5-1 Représentation des domaines d’utilisation des différents types modèles d’étude des plasmas 
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3 Etude de l’environnement énergétique de 
Ganymède par la simulation 
Nous allons d’abord nous intéresser à l’environnement énergétique de Ganymède et à 
l’influence de la configuration magnétique sur le mouvement des ions et des électrons énergétiques. 
Pour étudier la dynamique de ces particules, il est nécessaire d’avoir une approche différente des 
méthodes « fluides » classiques utilisées pour les plasmas de basse énergie. Les méthodes MHD ne 
peuvent pas prendre en compte les effets de giration finis et les mouvements particuliers de chaque 
particule. En l’absence de collisions binaires ou de faibles interactions entre les particules, c’est pourtant 
ces mouvements particuliers qui vont largement déterminer les caractéristiques des diverses 
populations de particules énergétiques. Après avoir exposé la base théorique nous permettant d’étudier 
la dynamique des particules, nous implémenterons une description de l’environnement énergétique de 
Ganymède. Ce modèle sera complexifié de manière itérative pour rendre compte des résultats obtenus 
par l’instrument EPD et ainsi décrire les phénomènes de vidage de tube de flux ou la forme complexe et 
asymétrique de la magnétosphère. 
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3.1 Bases théoriques 
Cette sous partie se focalisera sur les base théoriques nécessaires à la création pratique du 
modèle. La description du mouvement, l’intégration des équations et l’adaptation à notre étude du 
théorème de Liouville y seront abordées. 
3.1.1 Particules chargées dans un champ magnétique : cas de Ganymède 
Le mouvement d’une particule chargée dans un champ électromagnétique est contraint par la 
force de Lorentz : 
  ⃗
  
  ( ⃗   ⃗   ⃗⃗  avec  ⃗ la quantité de mouvement,  ⃗ le champ électrique et  ⃗   ⃗⃗, 
le produit vectoriel de la vitesse par le champ magnétique. La particule suit une trajectoire tournante 
autour des lignes de champ magnétique, dont la gyrofréquence instantanée peut être écrite    
  
 
 
avec q étant la charge de la particule, B le champ magnétique local, et m la masse de la particule. Le 
rayon de giration, ou rayon de Larmor de la particule, s’écrit  
   
  
 avec    la valeur de la vitesse 
perpendiculaire à la ligne de champ, il correspond au rayon du mouvement tournant de la particule                               
autour du vecteur champ magnétique. Le rayon de Larmor augmente avec la masse et la vitesse 
perpendiculaire de la particule. En liant    et l’énergie cinétique perpendiculaire au champ magnétique, 
   de la particule, on peut aussi écrire le rayon de Larmor comme    
√    
  
. Ainsi on remarque que 
les ions plus lourds auront un rayon de giration beaucoup plus important que les électrons à énergie 
perpendiculaire similaire. Cependant la grandeur    à énergie constante sera fonction de l’angle entre 
les vecteurs vitesse et le champ magnétique. Celui-ci est donc un paramètre clef pour l’étude du 
mouvement. Cet angle appelé  « pitch angle » ou angle d’attaque sera noté   sauf mention contraire.  
 L’environnement de Ganymède recélant des ions lourds rapides et des électrons 
hautement énergétiques, les rayons de giration associés peuvent facilement atteindre plusieurs 
centaines voire milliers de kilomètres selon le degré de magnétisation de l’environnement. Par exemple 
un ion oxygène ionisé une fois (m=16 amu) de 250 keV dans le cham magnétique Jovien (B=120 nt) avec 
un angle d’attaque de 45° (            ) aura un rayon de giration de 1700 km, ce qui constitue une 
part notable du rayon de Ganymède, donc de l’échelle typique de variation du champ magnétique. La 
trajectoire de la particule devient alors complexe car le champ magnétique est fortement variable durant 
le mouvement de giration. Les trajectoires s’écartent donc fortement des trajectoires hélicoïdales qui 
caractérisent les mouvements de Larmor. Dans ce cas l’apparition de mouvements chaotiques devient 
possible, avec des trajectoires qui vont fortement différer en fonction de variations, même limitées, des 
conditions initiales. A contrario, à faible énergie et faible masse, les rayons de giration sont faibles, les 
particules auront donc tendance à suivre les lignes de champ et le mouvement restera proche des 
trajectoires adiabatiques. On peut caractériser ces deux régimes par une inégalité entre   =      et t, le 
temps caractéristique de variation de B le long du mouvement. 
      , la ligne de champ est une très bonne approximation du mouvement moyen de la 
particule, on est dans le cas de l’approximation « centre guide ». Le mouvement de la particule 
est dominé par un mouvement de dérive parallèle au champ magnétique. 
39 
 
      on est dans un régime ou l’approximation centre guide n’est plus valide, la trajectoire de la 
particule sera beaucoup plus complexe. 
 
Dans le premier cas il est possible de montrer que la grandeur   
        (  
  
 est conservée le 
long de la trajectoire. Ce paramètre est alors appelé 1er invariant adiabatique. 
Ainsi, lorsque cet invariant est conservé, on constante qu’à masse égale, quand B augmente, la 
force de Lorentz ne changeant pas la norme de la vitesse,      (   doit augmenter, donc   doit 
augmenter (en considérant   compris entre    et + ). Si B augmente suffisamment il y a une valeur 
limite où  atteint 90°, soit.  
     
   
  
 
 
 Lorsque B atteint    la vitesse parallèle de la particule s’annule puis devient négative. Celle-ci  
change alors de sens et repart « en sens inverse » toujours le long de la ligne de champ. Cela définit  un 
« point miroir » cf Figure 3.1-1. A mesure que les lignes de champ convergent la magnitude du champ 
magnétique augmente. Il en résulte une augmentation de l’angle   aboutissant à une annulation de la 
vitesse parallèle et donc à un rebond de la particule. Près des zones de fort champ magnétique il peut 
ainsi exister des points miroir ou les particules incidentes rebondissent.  
 
Figure 3.1-1 Point miroir 
Dans le cas de Ganymède, cette configuration avec miroir magnétique joue un rôle important 
dans plusieurs zones magnétosphériques :  
 Dans une configuration de champ dipolaire, des points miroirs se retrouvent sur les lignes de 
champ fermées, de manière symétrique. Le long de ces lignes fermées le champ magnétique 
augmente lorsqu’on se rapproche des pôles et diminue lorsqu’on s’en éloigne. Sur une même 
ligne de champ, la norme de B sera donc minimum à l’équateur magnétique et maximum aux 
deux pôles magnétiques. Il peut ainsi se produire un phénomène de rebond  entre les deux 
points miroirs de la particule. Ces points se situent à haute latitude de manière symétrique par 
rapport à l’équateur magnétique. Ce rebond le long d’une même ligne de champ correspond à 
une possibilité de piégeage des particules et éventuellement à leur accumulation le long des 
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lignes fermées et la formation des ceintures de radiations. Cette situation pourrait se retrouver à 
Ganymède au niveau des lignes de champ fermées  des régions équatoriales. 
 Le long d’une ligne de champ ouverte connectée aux zones polaires, à mesure que l’on se 
rapproche de la lune, la norme du champ magnétique augmente. Une particule venant de 
l’extérieur pourra donc, en fonction de son angle d’attaque et de son énergie,  atteindre un point 
miroir au-dessus d’un pôle et repartir en s’éloignant de Ganymède. 
 Le champ magnétique de Ganymède est anti parallèle au champ Jovien à l’équateur magnétique 
(de Ganymède) et supérieur à celui-ci au niveau de la surface de la lune. Il existe donc une région 
au niveau de l’équateur magnétique où les deux champs vont se compenser. On aura ainsi une 
zone de champ faible, où les lignes de champ seront courbées, entourées de zones où le champ 
sera plus important comme illustré à la figure Figure 3.1-2 . Il pourrait, en théorie, se produire 
dans ces zones « tampon » un phénomène similaire à celui qui se produit dans une zone de 
ceinture radiative, soit un phénomène de rebond entre deux points miroirs. Ces trois situations 
sont illustrées Figure 3.1-2 
 
Figure 3.1-2 Exemple de points miroirs prenant en compte les possibilités de piégeage. Une particule peut être piégée dans 
une zone de champ faible comprise entre deux zones de champs fortes ce qui existe à Ganymède dans les lignes de champ 
fermées mais aussi dans les zones « tampons » où le champ magnétique Jovien et celui de la lune se compensent. Il y a aussi 
des possibilités de rebond « simple » au-dessus des pôles. 
En plus du mouvement tournant autour des lignes de champ magnétique, les particules sont 
soumises à plusieurs forces de dérive. Les forces principales qui vont faire dériver les particules sont dues 
au champ électrique, au gradient et à la courbure de champ magnétique.  Les vitesses de dérive 
associées sont : 
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 Vitesse de dérive électrique :   ⃗⃗⃗⃗⃗  
 ⃗  ⃗⃗
  
 
 Vitesse de dérive due au gradient :    
   
 
    
( ⃗⃗    ⃗⃗  
 Vitesse de dérive due à la courbure des lignes de champ magnétique :    
   
 
 
(
  ⃗⃗⃗⃗⃗⃗   ⃗⃗
     
  
où E et B sont les champs électriques et magnétiques, m la masse de la particule, q sa charge, 
  et    respectivement sa vitesse parallèle et perpendiculaire et Rc le rayon de courbure local des lignes 
de champ. 
Ainsi les particules chargées et piégées vont avoir un mouvement de dérive autour de la planète 
leur permettant, en théorie, d’effectuer des trajectoires de révolution autour de celle-ci. Si les 
asymétries dans la magnétosphère de Ganymède sont trop prononcées, la configuration magnétique 
peut changer significativement le long d’une trajectoire de rotation autour de la planète et rendre le 
rebond de la particule impossible dans un secteur de longitude où la configuration est trop modifiée. La 
particule pourra alors sortir de la zone de piégeage ou précipiter sur la planète. Il s’agit d’un cas de 
piégeage partiel, dont on verra qu’il est tout à fait possible autour de Ganymède.  
On a vu précédemment que les particules énergétiques autour de Ganymède peuvent 
potentiellement atteindre des énergies très importantes. Concernant les espèces ioniques, les rayons de 
girations seront rapidement forts et le 1er invariant adiabatique sera alors non conservé. Lors des 
phénomènes de piégeage, la configuration de champ magnétique pourra alors changer fortement durant 
une giropériode menant à une forme de chaotisation des orbites. Le champ magnétique de Ganymède 
étant fortement asymétrique,  les zones potentielles de ceintures de radiation ne peuvent avoir qu’une 
extension limitée en longitude, ce qui influencera particulièrement les possibilités d’existence d’un 
piégeage effectif des particules. L’étude des possibilités de piégeage est un aspect clé pour la 
compréhension de l’environnement énergétique de Ganymède et son influence sur d’éventuelles 
observations in situ. La présence de zones denses de particules énergétiques piégées semblable aux 
ceintures de Van Allen terrestres pourrait se révéler extrêmement dangereuse pour l’électronique 
embarquée. Le rayonnement synchrotron crée par de tel phénomène serait aussi un élément majeur 
d’étude scientifique si la présence de ces ceintures radiatives était confirmée. 
Toutes ces particularités nous incitent à utiliser une méthode complète de description de 
mouvement pour étudier l’environnement énergétique de Ganymède, c’est-à-dire à intégrer 
directement l’équation de Laplace. En effet une approximation « centre guide » ne pourrait prendre en 
compte les effets décrit précédemment. Les vitesses de dérive seront donc directement incluses dans le 
modèle de simulation par l’équation de Laplace intégrée le long du mouvement.  
3.1.2 Intégration de l’équation de Laplace 
Pour intégrer l’équation de Laplace, nous avons utilisé la méthode de Buneman-Boris (Romashin 
et Omura, 1998) pour déterminer les mouvements de la particule. Cette méthode à l’avantage de 
conserver parfaitement l’énergie (et donc la réversibilité du système). Elle utilise une reconstruction 
géométrique du vecteur vitesse ⃗⃗  au temps « n+1 » en fonction du vecteur vitesse au temps « n » : 
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où     est le rapport charge sur masse et       et    les composantes du champ magnétiques 
normalisé par rapport au champ magnétique de référence (ici le champ externe de Jupiter) et dt le pas 
de temps.  
On peut alors écrire   
 ⃗⃗       ⃗⃗  A étant une matrice 3 par 3 inversible.  
Pour intégrer l’équation du mouvement en « remontant le temps » il suffit alors d’inverser A (B=A-1) et 
ainsi d’exprimer ⃗⃗   en fonction de ⃗⃗   , ⃗⃗      ⃗⃗   . 
L’intégration du mouvement se fait alors en intégrant les vitesses. Il devient alors possible de 
calculer la trajectoire inverse d’une particule pour déterminer son origine spatiale et son comportement 
physique, sous certaines conditions en, appliquant le théorème de Liouville. 
3.1.3 Théorème de Liouville et schéma d’évolution 
Une fois calculée la trajectoire des particules, nous évaluerons la fonction de distribution des 
particules par une application simple du théorème de Liouville. Celui-ci stipule que la densité de l’espace 
des phases reste constante le long des trajectoires des particules. « Le théorème de Liouville concernant 
les systèmes dynamiques démontre que le nombre de configurations d'un système évolutif réversible 
est fixe dans le temps ». Le terme « système dynamique » s’applique à un système causal et 
déterministe. 
Dans le cadre de notre étude on considère un système composé d’un ensemble de particules, de 
même énergie (donc même norme de vitesse), avec des angles d’attaques α et  de phases ϕ permettant 
de décrire tout l’espace possible des vitesses parallèles et perpendiculaires comme indiqué Figure 3.1-3. 
Ces particules évoluent dans un champ magnétique fixe dans le temps. Le système alors décrit est donc 
causal et déterministe car soumis à la force de Lorentz. Pour que notre système soit réversible, il faut 
une conservation totale de l’énergie et une absence d’augmentation de l’entropie. Cela implique de ne 
pas prendre en compte les phénomènes de reconnections, criblages et évaporations, mais aussi nécessit 
de simplifier l’équation de Laplace en supprimant l’influence du champ électrique. En effet celui-ci est 
une source d’énergie externe pour notre système dont l’effet sera d’accélérer les particules et donc de 
modifier leurs entropies. Cette hypothèse qui peut paraître simpliste, reste très réaliste dans le cas des 
particules énergétiques. En effet la vitesse initiale de celles-ci les rend peu sensibles aux variations 
localisées de champ électrique qui restent faibles aux abords de Ganymède du fait d’une 
conductivité relativement importante et d’une faible densité générale. Le système considéré est alors 
réversible, causal et déterministe, son mouvement étant déterminé par  l’équation de Laplace (elle-
même causale et déterministe) on peut donc lui appliquer le théorème de Liouville. Selon ce théorème, 
le nombre de configurations de notre système, correspondants aux différentes configurations des 
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paramètres α et ϕ, est fixe dans le temps. L’application de ce théorème à la physique des plasmas 
spécifie la conservation de la fonction de distribution dans un plasma non collisionnel en l’absence de 
phénomènes dissipatifs. 
On calcule ensuite l’évolution des particules pour reconstituer leurs trajectoires en intégrant 
l’équation de Laplace en remontant le temps. On détermine la fonction de distribution par une 
application directe du théorème de Liouville. 
 
Figure 3.1-3 Définition des angles : α est l‘angle d’attaque et ϕ l’angle de phase par rapport aux vecteurs champ magnétique 
et vitesse. 
On va considérer l’environnement ambiant de Jupiter comme un « réservoir » de particules,  
avec des populations isotropes en angles de phase et angles d’attaque (α variant de 0° à 360° et ϕ de 0 à 
180°). La fonction initiale isotrope est définie par le flux en énergie des particules. Nous allons considérer 
une grille 3D qui va couvrir l’environnement de Ganymède. Partant de chaque point de cette grille, la 
trajectoire des particules sera calculée en remontant dans le temps, considérant des conditions initiales 
en vitesses qui couvrent l’espace des phases jusqu’à des énergies de quelques centaines de MeV. Ce 
calcul permet de déterminer, en chaque point de l’environnement,  la portion de l’espace des phases qui 
est accessible à des particules provenant des « réservoirs » qui ont été considérés. Comme les 
phénomènes de criblage et d’évaporation génèrent des particules très peu énergétiques, on peut 
considérer que le réservoir externe (de fait la magnétosphère de Jupiter) sera la seule source de 
particules énergétiques pour Ganymède. Ce modèle ne peut cependant être utilisé pour déterminer le 
flux de particules piégées. Par définition, elles effectuent des trajectoires confinées dans le proche 
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environnement de Ganymède et ne sont donc pas connectées au réservoir externe. Cependant on peut 
déterminer le volume de l’espace des vitesses qui, localement, va correspondre aux particules piégées.  
L’algorithme de notre modèle s’applique donc à « remonter le temps » pour étudier la capacité 
des particules énergétiques de l’environnement Jovien à atteindre le voisinage de Ganymède.  Lors du 
calcul trois possibilités sont à considérer : 
1. La particule vient du réservoir extérieur. Sur ces trajectoires, la fonction de distribution est celle 
du réservoir externe. 
2. En remontant le temps, la particule « impacte » la planète (de fait, la particule vient de la 
planète) : comme on néglige toute source de particules énergétiques hors de l’environnement 
Jovien, on considère que la valeur de la fonction de distribution le long d’une telle trajectoire est 
nulle 
3. La particule reste piégée dans une zone prédéfinie (les ceintures de radiations par exemple) 
 
Le troisième cas est indéterminé, sauf si on stipule la fonction de distribution dans un réservoir 
interne. On ne pourra donc pas, avec le présent modèle, étudier les phénomènes d’injection dans les 
zones de ceintures de radiation. L’injection des particules dans des zones de piégeage se fait souvent via 
des phénomènes de diffusions et de reconnections magnétiques qui violent l’hypothèse de réversibilité 
et ne peuvent donc être pris en compte par le théorème de Liouville. Par contre, il sera possible 
d’étudier l’éventuelle stabilité de ces zones de piégeage et de déterminer quelles particules, à quelles 
énergies et angles d’attaques, peuvent rester piégées. 
3.2 Simulation avec modèle de champ magnétique dipolaire 
Dans cette section nous allons réaliser une première simulation avec un champ magnétique 
dipolaire simple en vue d’étudier le comportement du modèle et les processus physiques mis en jeux. 
3.2.1 Généralités sur le modèle 
Pour les premières simulations effectuées en utilisant la méthode ci-dessus, la nécessité d’un 
modèle analytique pour le champ magnétique a été déterminée, pour plusieurs raisons : 
 Nous voulions prendre en compte  les effets liés à la giration des particules énergétiques, même 
de faible masse (électrons), ce qui nécessite une très bonne  spatiale pour le champ magnétique. 
Celle-ci doit être significativement inférieure aux rayons de giration des particules pour prendre 
en compte les effets chaotiques. Cela n’est pratiquement possible qu’avec un champ analytique, 
calculé effectivement à la position de la particule. 
 Nous voulions pouvoir observer facilement les effets dus à des variations des conditions 
extérieures (impossible avec des simulations MHD qui demandent systématiquement un calcul 
complet qui peut nécessiter plusieurs semaines) 
 Nous voulions connaître la sensibilité de la densité de particules énergétique à la forme du 
champ magnétique. Il nous fallait pour cela étudier plusieurs configurations. 
Dans un premier temps, nous avons décidé d’utiliser un modèle de champ magnétique 
analytique relativement simple. Il se compose d’un champ dipolaire symétrique centré sur Ganymède, 
superposé avec un champ ambiant constant correspondant au champ jovien décrit partie 2.4.2. 
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Nous avons vu dans la partie 2.4.2 que ce champ ambiant variait de façon significative en 
fonction de la position de Ganymède, et que les paramètres associés au moment dipolaire ne pouvaient 
être considérés constants car, par exemple, les effets induits peuvent modifier la configuration 
magnétique. Pour pouvoir comparer le modèle aux données observées, il faut choisir des paramètres 
adaptés aux observations. Il faut aussi considérer plusieurs passages de Galileo et y adapter les 
paramètres magnétiques correspondant. 
Nous avons vu qu’en s’approchant de la lune, le champ magnétique associé se rapproche d’un 
champ purement dipolaire. Le champ déterminé aux abords de Ganymède lors d’un passage de Galileo 
sera d’autant plus proche d’un modèle superposé que l’altitude du passage sera faible. En vue d’étudier 
les processus physiques mis en œuvre dans notre simulation, il est important d’avoir un modèle de 
champ magnétique représentatif de la réalité, en particulier pour comparer les flux calculés avec les 
observations. Il sera alors possible de minimiser les imprécisions inhérentes au modèle pour se focaliser 
sur la description correcte des phénomènes physiques. 
Le survol le plus proche effectué par Galileo est le survol G2, avec une altitude minimum de 260 
km. Nous avons donc utilisé les paramètres associés à ce survol dans le modèle de champ magnétique 
décrit Table 1.  
L’implémentation du code de calcul des trajectoires se fait en divisant les giropériodes en une 
vingtaine de pas de temps. Les giropériodes des électrons étant bien plus faibles, le temps de calcul 
nécessaire pour simuler leur mouvement est, malgré leurs vitesses plus importantes, largement 
supérieur à celui des ions. Le calcul reste néanmoins tout à fait envisageable. Utiliser une approximation 
« centre guide » pour les basses énergies aurait été possible mais n’aurait pas apporté de simplifications 
significatives. Par rapport aux ions O2+, l’étude du mouvement des électrons nécessite 20 fois plus de 
temps. Les premières études ont été faites avec des ions de 25 keV jusqu’à 6 MeV et des électrons allant 
de 300 keV à 100 MeV. A de telles énergies, ces derniers sont relativistes, ce qui nécessite la prise en 
compte du facteur de Lorentz dans l’intégration. Pour classer les particules dans les trois catégories 
définies précédemment, nous calculons la trajectoire inverse jusqu’à ce que la particule se retrouve dans 
une des configurations suivante:  
 La particule atteint les bords de la boite de simulation (correspondant au réservoir externe) à 
douze rayons de ganymède. On est alors dans le cas « 1 » (particules pénétrant la 
magnétosphère de Ganymède en provenant du plasma Jovien). 
 La particule atteint la surface de la lune. On est alors dans le cas « 2 », les  paramètres associés à 
la particule (énergie, masse, charge, angles de phase et d’attaque) ne sont pas atteignables pour 
une particule chargée d’origine Jovienne.  
 La particule reste dans la boite de simulation pendant toute la durée du calcul et effectue un 
nombre prédéfinis de rebonds (fixé arbitrairement à une quinzaine en fonction de la 
configuration) sans impacter la surface de la lune. On considère alors que la particule est 
« piégée ». C’est le cas  « 3 ». Dans ce cas rien ne nous assure que la particule ne sortira pas de la 
zone de piégeage ou ne précipitera pas sur la planète au-delà de ce temps fixé à 15 rebonds. La 
notion de particule piégée est donc relative, et n’assure pas la stabilité des ceintures de 
radiations. Nous étudierons ultérieurement plus en détails la stabilité de ce piégeage en fonction 
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de l’énergie. Notons qu’une particule restant dans une zone de piégeage durant toute la durée 
de la simulation effectue généralement plusieurs centaines voire milliers de rebonds. 
 
Des exemples de trajectoires de ces trois types de particules sont présentés Figure 3.2-1 
 
Figure 3.2-1 Exemple de trois trajectoires de particules simulées avec notre code. Ce sont des ions oxygène à une énergie de 
25 keV. La trajectoire en noir représente une particule piégée, en bleu on observe un rebond au-dessus du pôle avant 
échappement dans le réservoir externe. La trajectoire rouge représente un ion piégé dans la zone tampon où les champs 
magnétiques de Ganymède et de Jupiter se compensent. 
Dans cette figure on peut distinguer plusieurs régions. La trajectoire bleue représente une 
particule venant du réservoir externe qui a rebondi sur un point miroir avant de s’échapper. En noir on a 
tracé la trajectoire d’une particule piégée dans les lignes de champ fermées. Comme indiqué 
précédemment, les forces de dérive dues au gradient et à la courbure du champ magnétique la font 
tourner autour de Ganymède. Le champ concerné ici étant un modèle superposé, avec une symétrie de 
révolution, les asymétries dans les lignes de champ fermées sont faibles rendant cette trajectoire 
relativement stable. La trajectoire rouge est celle d’une particule piégée dans la zone intermédiaire où 
les champs jovien et de Ganymède se compensent. Deux points miroirs existent avec possibilité de 
rebonds entre ces deux points. Cependant on voit que le rayon de giration des particules à ces endroits 
est très grand du fait d’un champ magnétique très faible (<100 nT). On peut alors se douter que les 
chances pour que la particule sorte de la zone de piégeage au cours de la giration sont importantes, en 
particulier pour les ions de haute énergie, ce qui remet en question l’existence d’une zone de piégeage 
effective dans ces régions. 
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En faisant varier l’angle d’attaque et l’énergie à un endroit donné, il est aussi possible de créer 
des diagrammes de phase montrant la répartition des particules en fonction de leurs origines (piégées, 
venant du réservoir Jovien ou de la lune c’est-à-dire sans existence physique). Ces figures nous 
permettent d’étudier les vitesses parallèles et perpendiculaires accessibles à chaque énergie. On peut 
voir Figure 3.2-2 un exemple de ces diagramme pour des électrons à 0.2 rayons de Ganymède de la 
surface. Les énergies en questions restants relativement faibles, les rayons de girations restent donc 
petits et le premier invariant adiabatique est conservé. On remarque la création d’un cône de perte 
typique à ce genre de configuration.  
Les particules remontant dans la direction +Z sont stoppées par la planète. Il en résulte un cône 
de perte attendu de 50% juste au-dessus de la surface de Ganymède (toutes les particules ayant une 
vitesse parallèle positive, c’est-à-dire un angle d’attaque compris entre 0° et 90°, sont écrantées). 
Cependant, lorsqu’on s’éloigne du pôle, le cône de perte va diminuer du fait de l’effet miroir. Certaines 
particules ayant des vitesses parallèles selon –Z, atteignent des points de rebond avant d’atteindre la 
surface, et repartent dans une direction +Z avec une vitesse parallèle positive. Le cône de perte à 0.5 Rg 
est donc inférieur à 50% et va diminuer avec l’altitude pour atteindre une valeur limite, calculable 
lorsque le premier invariant adiabatique est conservé : 
  
        (  
  
  est constant le long de la trajectoire, donc  (comme l’énergie est conservée) 
Equation 3.2-1 : 
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Donc pour une particule dont le point miroir se situe au niveau de la surface de la lune on a, tout le long 
de la trajectoire. 
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où    et    sont respectivement l’angle d’attaque et champ magnétique à la surface de Ganymède. Or 
au point miroir      (    =1 d’où  
     (  =
 
  
 
En prenant par convention    on a  
 
         (√   ⁄ ) 
Lorsqu’on s’éloigne de Ganymède B atteint une valeur limite correspondant au champ Jovien ambiant 
donc  attendra aussi une valeur limite 
 
Celle valeur correspond à l’angle d’attaque minimum permettant d’atteindre un point miroir 
avant la surface de Ganymède. Au-delà, le champ magnétique de Ganymède devient trop faible pour 
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permettre le rebond et le point miroir se retrouve à l’intérieur de la planète, donc inaccessible. Ici le 
rapport entre le champ Jovien externe et le champ maximum au-dessus des pôles magnétiques de 
Ganymède vaut environs un dixième. La taille angulaire limite du cône de perte au-dessus du pôle nord 
de Ganymède sera donc        (√   ⁄ ) 18°. Pour les particules dont le premier invariant adiabatique 
est conservé, le cône de perte observé au-dessus du pôle de Ganymède s’entendra donc de 50% de 
l’espace des phases au niveau de la surface, à 10% de l’espace des phases en dehors de la 
magnétosphère. 
 
Figure 3.2-2 Représentation du cône de perte au-dessus du pôle nord (1.2Rg) pour des électrons entre 25 keV et 500 keV Les 
angles d’attaques représentés par des carrées sont inaccessibles. On remarque la création d’un cône de perte correspondant 
aux electrons ayant précipité sur la surface de Ganymede. Ce cône de perte représente moins de 50% de l’espace des phases 
du fait des rebons possibles de particules au dessus des zones polaires. 
A très haute énergie certaines particules suivent des mouvements quasi-chaotiques dus aux forts 
rayons de girations, rendant plus difficiles les prévisions exactes. Si le rayon de giration devient plus 
grand que l’échelle caractéristique du champ magnétique de Ganymède, l’influence de celui-ci va être 
fortement diminuée. A très haute énergie les particules chargées seront quasiment insensibles à ce 
champ et elles suivront des trajectoires quasi rectilignes sur notre domaine de simulation. Les 
diagrammes de phases seront donc beaucoup moins structurés. Pour étudier les possibilités de piégeage, 
on peut tracer les mêmes diagrammes en se plaçant dans les zones de lignes de champ fermées. On a 
alors un « cône » de particules piégées centré sur un angle d’attaque de 90° comme indiqué Figure 3.2-3 
On voit que le piégeage à basse énergie dépend de la vitesse parallèle de la particule au point considéré. 
En effet, selon l’Equation 3.2-1 la valeur du champ magnétique BM au point miroir vérifie 
 
  
 
     (  
 
. A 
position fixé, si la vitesse parallèle augmente,   diminue, donc sin²( ) augmente, B restant constant 
(dépendant uniquement de la position) le champ BM au point miroir doit augmenter, le point miroir se 
rapproche donc de la planète. Ainsi seules les particules ayant une vitesse parallèle « faible » restent 
piégées à basse énergie. 
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Figure 3.2-3 Diagramme de phases des ions O
2+ 
piégés dans un modèle de champ dipolaire. La figure de droite correspond au 
piégeage dans la zone tampon et la figure de gauche dans les zones de lignes de champ fermées. Les carrés  gris représentent 
les espaces de phases où les particules sont piégées et les points noirs les zone où les particules pénètrent en venant du 
réservoir ambiant.  
A mesure que l’énergie augmente, les effets de girations deviennent significatifs et les particules 
possédant un rayon de giration trop important, ont tendance à sortir de la zone de piégeage. La largeur 
angulaire du cône se réduit donc. Au-delà de 500 keV dans le cas des Ions O2+ représentés sur la figure, 
les rayons de giration deviennent supérieurs à la taille caractéristique de la zone de piégeage et le 
piégeage devient impossible, même à très faibles vitesses parallèles. Le piégeage dans les zones tampons 
à l’interface des deux contributions du champ magnétique est beaucoup moins efficace que dans les 
lignes de champ fermées du fait d’une taille plus réduite de la structure et d’un champ magnétique 
moyen plus faible (donc un nombre de points miroirs plus limités et des effets de giration apparaissant 
plus facilement). On observe donc une possibilité de piégeage moindre dans les diagrammes de phases. 
3.2.2 Cartes de densité relative 
Les calculs de trajectoires et la reconstruction de la densité dans l’espace des phases peuvent 
être effectués dans tout l’environnement pour dresser des cartes de densités relatives. Pour cela on 
définit le réservoir externe comme correspondant à l’environnement énergétique non perturbé de 
Jupiter. La densité du réservoir sera la densité de référence (100%). Ce réservoir ambiant est considéré 
comme composé de particules énergétiques dont les angles d’attaques et de phases sont répartis de 
manière isotrope. En utilisant notre code on va pouvoir déterminer la fraction de ces particules qui 
peuvent pénétrer, à un endroit donné, à une énergie donnée dans la magnétosphère de Ganymède 
comme décris à la Figure 3.2-2. La répétition de ce processus tout autour du satellite Galiléen permettra 
alors de dresser, à une énergie donnée, une carte de densité relative, calculée relativement à la densité 
du plasma Jovien non perturbé. L’application du théorème de Liouville nous assure que le nombre de 
configurations possibles dans l’espace des phases simulé reste conservé et donc que cette densité 
relative correspond à la fraction de particules Joviennes pénétrants dans la magnétosphère de 
Ganymède. Les cartes seront dressées en calculant ces densités relatives sur 16 cercles concentriques 
centrés sur Ganymède. Les distances entre ces cercles varieront de 0.1 à 0.3 Rayons de Ganymède. Les 
coordonnées adoptées seront, encore une fois, les coordonnées GphiO, avec X dirigé selon l’écoulement 
de plasma, Y vers Jupiter et Z qui complète le trièdre (Figure 2.4-3). 
Il convient alors de faire varier aussi bien l’angle d’attaque que l’angle des phases pour décrire 
toutes les conditions initiales possibles. Le premier variera de 0 à 360° avec une résolution de 3.6°. Le 
second est important lorsque les effets de girations deviennent significatifs. Il permet de définir la 
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direction du vecteur vitesse perpendiculaire au champ magnétique, au premier pas de temps. Pour une 
particule à fort rayon de giration, cette direction peut avoir une influence significative sur sa 
classification. Ainsi un ion énergétique dont le rayon de giration atteint plusieurs milliers de kilomètres 
pourra être classifié comme impactant la lune, si la vitesse perpendiculaire pointe vers Ganymède ou, 
s’échappant dans le réservoir Jovien, si cette même vitesse pointe dans la direction anti parallèle à la 
lune cf. Figure 3.2-4.  
Pour les particules à fort rayons de girations (ions, électrons >500 keV), on fera donc varier cet 
angle  entre 0 et 180° avec une résolution de 1.8°. Pour les électrons d’énergie inférieure à 500 keV, faire 
varier cet angle n’aura pas d’influence (le rayon de giration étant extrêmement faible), il restera donc 
fixé à 0° pour des raisons de temps de calcul. Nous avons répété ce processus à différentes énergies pour 
étudier le comportement des ions (O2+ et H+) et des électrons. 
 
Figure 3.2-4 influence de l'angle ϕ pour les particules très énergétiques. En fonction de cet angle la particule peut être 
amenée à précipiter sur la planète ou à sortir dans le réservoir externe du fait d’un très fort rayon de giration et d’une vitesse 
perpendiculaire élevée. 
 
 
Figure 3.2-5 Cartes de densité relative d’Ion O
2+
 à 25 keV, 500 keV et 6 MeV pénétrant dans la magnétosphère Jovienne. Le 
plan de la figure est le plan X/Z GphiO, l’axe X étant la direction de l’écoulement du plasma froid, Y est dirigé vers Jupiter et Z  
complète le trièdre. Les flèches blanches représentent les vecteurs de champ magnétique. 
La Figure 3.2-5 représente ces cartes des ions O2+ à différentes énergies, toujours pour le même 
type de champ magnétique « superposé ». Le plan de la figure est le plan X/Z GphiO. 
25 keV 500 keV 6 MeV 
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A 25 keV on remarque déjà que la densité relative de particules énergétiques est bien de 50% au 
niveau des pôles pour diminuer ensuite autour de 10% dans les zones de lignes de champ fermées. La 
réduction de densité est ainsi très importante. Les particules extérieures ne peuvent pénétrer cette zone 
(elles sont déviées par les lignes de champ magnétiques fermées) et les particules à l’intérieur de ces 
ceintures y restent piégée. Le premier  invariant adiabatique est conservé et les particules se répartissent 
donc en suivant la configuration des lignes de champ. Les zones intermédiaires autour de 3 Rayons de 
ganymède, où le champ est faible, sont le siège d’une importante réduction de flux, due au piégeage de 
certaines particules dont la vitesse parallèle est faible. Les limites de la magnétosphère sont 
parfaitement visibles autour de 3 rayons de Ganymède. Il faut noter que la grandeur représentée n’est 
pas la densité de particule simulée mais la densité relative de particule Jovienne pouvant pénétrer à un 
endroit donné en venant du réservoir externe. En particulier les zones équatoriales de lignes de champ 
fermées sont quasiment vides de particule externe selon notre algorithme mais peuvent très bien être 
des zones denses de particules piégées qui s’accumule au court du temps. L’injection dans ces ceintures 
de radiations hypothétiques se fait selon des mécanismes non adiabatiques qui ne sont donc pas pris en 
compte par le modèle. Nous discuterons plus en détail de ces possibilités de piégeage dans les parties 
suivantes. 
A 500 keV, l’influence de l’inclinaison du champ ambiant commence à se faire sentir. Certaines 
structures diffuses, traduisant l’effet des rayons de girations importants, commencent à apparaître au 
niveau des limites de la magnétosphère. Ces limites sont d’ailleurs beaucoup moins marquées que dans 
le cas précédent. La réduction de flux au niveau des lignes de champ fermées est bien moins importante. 
En effet les rayons de giration étant élevés, ces zones ne peuvent maintenir un piégeage efficace. 
Cependant au niveau des zones polaires, où le champ est le plus fort, on observe des structures de 
déplétion quasi-similaires aux structures vues à 25 keV. Dans ces zones où  le champ est ici assez 
puissant pour que le premier invariant adiabatique soit encore conservé localement, on retrouve les 
valeurs de réductions de flux attendues entre 10% et 50%. Les zones de piégeages autour de 2 Rg ont 
complétement disparu du fait, encore une fois, des effets de rayons de giration finis. Lorsque l’énergie 
atteint 6MeV, les rayons de girations sont très importants, même à une altitude faible. Les zones de 
lignes de champ fermées, tout comme l’interface champ jovien/champ dipolaire ne sont plus visibles. De 
même, la zone frontière entre les deux magnétosphères n’est plus observable. La déplétion de densité 
ressemble à celle d’une planète non magnétisée avec une structure de particules quasi insensible au 
champ magnétique dipolaire interne de Ganymède. 
L’étude de cartes similaires pour les protons révèle des structures comparables comme visible en 
Figure 3.2-6. Les protons étant 16 fois plus légers que les ions oxygènes, les effets de giration finis 
apparaissent logiquement à des énergies plus élevées. En particulier on remarque que même à 500 keV 
la carte de densité relative reste très proche de celle observée à basse énergie. De plus à 6 MeV on 
retrouve une structure très comparable à la carte de densité d’ions oxygène de 500 keV. Cela s’explique 
par la structure de l’équation de Laplace qui fait intervenir uniquement la vitesse, la charge et la masse 
de la particule. C’est donc le rapport    ⁄  qui détermine le comportement de la particule chargée dans 
un même champ magnétique. Un proton (qui est donc 16 fois plus léger qu’un ions O2+ ) se comportera 
donc à vitesse donnée, comme un ions O2+ qui aurait une vitesse 8 fois plus faible soit une énergie 3 fois 
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plus faible. Les protons à 6MeV se comporteront donc comme des ions oxygène d’énergie proche de 2 
MeV dans notre cas, ce qui explique la similarité observée. 
 
 
Figure 3.2-6 Cartes de densité relative pour les protons à 25KeV, 500KeV et 6MeV.Le plan de la figure est le plan X/Z GphiO, 
l’axe X étant la direction de l’écoulement du plasma froid, Y est dirigé vers Jupiter et Z complète le trièdre. Les flèches 
blanches représentent les vecteurs de champ magnétique. 
A 6 MeV, la carte représentant la densité relative de protons est très similaire à celle 
représentant les oxygènes à 500 keV. A 500 keV, la figure de flux relatif est cohérente avec ce qu’on 
attendrait d’une hypothèse de conservation de l’invariant adiabatique. A 6 MeV, des effets de distorsion 
apparaissent mais restent limités. Au contraire des oxygènes, à cette énergie, les lignes de champ 
fermées continuent à protéger la surface de la lune à l’équateur magnétique. 
L’étude des électrons se fait de la même façon. Les carte de densité relatives sont présentées 
Figure 3.2-7 
 
Figure 3.2-7 Cartes de densité relative pour les électrons à 200 keV, 10 MeV et 100 MeV. Le plan de la figure est le plan X/Z 
GphiO, l’axe X étant la direction de l’écoulement du plasma froid, Y est dirigé vers Jupiter et Z complète le trièdre. Les flèches 
blanches représentent les vecteurs de champ magnétique. 
Du fait de leurs masses très faibles, les électrons de basse énergie adoptent une répartition très 
symétrique correspondant parfaitement à la configuration du champ magnétique. Les rayons de giration 
étant très faibles, les zones de piégeages au niveau des frontières et des lignes de champ fermées sont 
parfaitement visibles. La réduction de densité liée aux cônes de perte au-dessus des pôles est bien 
définie et on retrouve une réduction de la densité de 50% au niveau de la surface. A 200 keV, le premier 
invariant adiabatique est parfaitement conservé dans toute la boite de simulation. Les frontières de la 
magnétosphère sont parfaitement délimitées avec une densité de quasi 100% dès qu’on pénètre dans 
25 keV 6 MeV 500 keV 
200 keV 10 MeV 100 MeV 
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l’environnement jovien. Dans le cas des ions à 25 keV, cette densité restait notablement inférieure à 
100% du fait des ions à faible vitesse parallèle qui pouvaient, même à ces énergies, avoir des rayons de 
giration suffisants pour pénétrer la magnétosphère de Ganymède.  
Même pour des énergies des électrons atteignant 10 MeV, on retrouve une figure relativement 
proche de celle attendue pour un rayon de giration nul ou très faible. Seules les zones de piégeage à 
l’interface ont disparu et leurs homologues équatoriaux ont diminué de taille. Cela traduit la faible 
stabilité de ces zones et la forte influence qu’a l’énergie des particules sur la possibilité de piégeage. 
Même lorsque le rayon de giration n’atteint que quelques centaines de kilomètres, l’extension spatiale 
de ces zones est beaucoup trop faible pour maintenir un piégeage de 100%, 
A 100 MeV, on commence à remarquer la forte distorsion de la géométrie par rapport à la 
structure du champ magnétique. A cette énergie, les électrons sont fortement relativistes et les rayons 
de girations sont de l’ordre de plusieurs milliers de kilomètres. Cependant, la figure reste plus structurée 
que pour des ions O2+ de 6MeV. En particulier, on observe encore une légère protection équatoriale par 
les lignes de champ fermées et la présence de cônes de perte au-dessus des zones polaires. Cependant, 
les zones de piégeages semblent avoir quasiment disparu et la frontière entre les deux magnétosphères 
est quasiment invisible.  
Ces cartes de densité semblent mettre en évidence une existence possible de zones de 
piégeages stables pouvant amener à une accumulation de particules et à la création de ceintures de 
radiations. Nous allons maintenant étudier ces zones plus en détail. 
3.2.3 Particules piégées et ceintures de radiation dans le modèle 
« superposé » 
Notre méthode de simulation ne prenant pas en compte les effets non dissipatifs, les 
reconnections et les variations temporelles du champ magnétique, nous n’étudierons pas l’injection et 
l’accumulation des particules dans les zones de piégeage. Nous pouvons par contre analyser comment 
les possibilités de piégeage et la stabilité des particules piégées peuvent être affectée par des 
trajectoires non adiabatiques. Comme précédemment,  on peut dresser des cartes de densité relative de 
particules piégée en fonction d’une densité de référence. Ces particules représentent le cas n°3 discuté 
en partie 3.1.3. La densité de référence de 100% correspond à un piégeage de tout l’espace des phases 
possibles (c’est-à-dire de toutes les particules pour un angle d’attaque entre 0 et 360°) à une énergie 
donnée. Ces densités normalisées illustrent donc l’efficacité du piégeage des particules. 
Sur la Figure 3.2-8, ces cartes de densités normalisées sont représentées pour des électrons à 
200 keV et 10 MeV. Dans le cas des lignes de champ fermées on remarque que le piégeage est 
particulièrement efficace à basse énergie, dans les zones les plus externes de la structure. Le champ 
magnétique y est important (ce qui limite les rayons de Larmor) le premier invariant adiabatique est 
donc conservé, et la probabilité de sortie de la structure de piégeage au cours d’une giration est faible. 
De plus, la surface de la lune reste éloignée, ce qui diminue les probabilités d’impact planétaire. Au 
contraire, les zones intérieures des lignes de champ fermées voient leur densité de particules 
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susceptibles d’être piégées diminuée du fait d’une proximité trop importante de la surface de 
Ganymède. 
 
Figure 3.2-8 Densité relative d’électrons piégés à 200 keV (gauche) et 10 MeV à (droite) par rapport à une densité de 
référence correspondant au piégeage de tout l’espace des phases. Les vecteurs blancs représentent les lignes de champ 
magnétique. Le piégeage est efficace dans les zones tampons et de lignes de champ fermées. Le plan de la figure est le plan 
X/Z GphiO, l’axe X étant la direction de l’écoulement du plasma froid, Y est dirigé vers Jupiter et Z complète le trièdre. Les 
flèches blanches représentent les vecteurs de champ magnétique. 
Il existe dans la zone d’interface entre le champ Jovien et le champ de Ganymède une quantité 
non négligeable de particules piégées (>20% en densité relative). Il s’agit de particules ayant une énergie 
faible et un angle d’attaque proche de 90°. En effet, le champ est ici relativement faible (quelques 
dizaine de nt) et le rayon de giration peut donc rapidement atteindre des valeurs importantes. Ainsi, à 10 
MeV, ces structures disparaissent quasiment complétement. Dans les zones de lignes de champ fermées, 
le piégeage se concentre alors à l’intérieur de la structure, où les particules sont le plus loin des zones 
externes et de la surface de la planète. Au-delà, les effets de giration trop importants font que les 
particules s’échappent ou précipitent. A 10 MeV les possibilités de piégeage d’électrons sont fortement 
diminuées avec une valeur maximum à 50% contre 80% à 200 keV. Au-delà de 30 MeV notre simulation 
montre que le piégeage d’électrons n’est plus possible. 
La même étude effectuée pour les ions oxygène donne un résultat similaire. A 25 keV, le ratio 
d’ions piégés est montré sur la Figure 3.2-9. La figure se rapproche de celles observées pour les électrons 
à 10 MeV mais avec cependant une densité plus importante de particules piégées que pour les électrons, 
dans les zones équatoriales comme à l’interface des deux magnétosphères. Le piégeage est 
comparativement plus efficace au centre des lignes de champ fermées du fait de rayons de giration plus 
importants que pour des électrons de basse énergie. Au-delà de quelques centaines de MeV, il est 
impossible d’observer la moindre particule piégée dans le cas d’ions lourds (soufre ou oxygène). 
 Les figures précédentes présentent les possibilités de piégeage à court terme ; elles ne 
constituent pas une étude de la stabilité à long terme  des ceintures de radiations. En effet, le temps de 
calcul de la simulation représente quelques dizaines de secondes ou de minutes de temps de réel, durant 
lesquelles les particules n’ont pas le temps d’effectuer des révolutions complètes autour de la planète. 
Pour étudier cet aspect  spécifique, nous avons analysé la stabilité des particules piégées sur des temps 
allant jusqu’à plusieurs heures de temps réel. Pour cela, nous avons utilisé un jeu de particules ‘test’ 
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(ions oxygène à différentes énergies et angles d’attaque) et suivi leurs mouvements dans des zones où 
les probabilités de piégeage sont fortes. 
 
Figure 3.2-9 Densité relative d’O
2+
piégés à 25KeV  par rapport à une densité de référence correspondant au piégeage de tout 
l’espace des phases. Les vecteurs blancs représentent les lignes de champ magnétique. Le piégeage est efficace dans les zones 
tampons et de lignes de champ fermées. Le plan de la figure est le plan X/Z GphiO, l’axe X étant la direction de l’écoulement 
du plasma froid, Y est dirigé vers Jupiter et Z complète le trièdre. Les flèches blanches représentent les vecteurs de champ 
magnétique. 
La simulation s’arrête lorsque le temps réel simulé correspond à une centaine d’heure ou 
lorsque que la particule sort des zones de piégeage. Les particules sont injectées au cœur des lignes de 
champ fermées en Y=0, Z=0 et X=1.2 (GphiO). Cette étude a été effectuée  pour les ions Oxygène et les 
résultats sont présentés Figure 3.2-10. 
On remarque que la variabilité du temps de résidence est importante, probablement du fait 
d’effets de giration et d’angle de phase. En effets le temps de simulation nécessaire pour étudier  la 
stabilité de ce piégeage rend impossible une étude exhaustive sur tout l’espace des phases et des angles 
d’attaque. Il apparait donc des effets statistiques dus à la variabilité du temps de piégeage en fonction 
des angles ϕ adoptés. Cependant on observe la tendance d’une augmentation notable de la stabilité du 
piégeage quand les angles d’attaque se rapprochent de 90° comme indiqué sur la courbe noire. A basses 
énergies, au-dessus de 50°, les particules piégées restent très stables, avec des temps de résidence de 
plusieurs dizaines d’heures. Au-dessus de 75°, le temps de résidence est quasi infini, les particules 
piégées sont parfaitement confinées. En dessous de 40°, les vitesses parallèles sont trop élevées pour 
permettre le rebond et les particules piégées précipitent sur la planète. Comme attendu, le piégeage 
devient de moins en moins efficace à mesure que l’énergie augmente et la stabilité des ceintures 
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diminue rapidement. A 100KeV, même les ions d’angles d’attaques proches de 90° ne peuvent rester 
piégés plus de quelques minutes. 
 
 
Figure 3.2-10 Etude de la stabilité des ions piégés en fonction de l’énergie et de l’angle d’attaque à l’injection pour les ions 
oxygène à différents énergies. 
Les mécanismes d’injection dans les ceintures de radiations de Ganymède sont encore mal 
connus mais semble être liés principalement à des phénomènes dynamiques de reconnexion eux même 
liés à la dynamique du plasma ambiant. Jia et al ont étudié, par la simulation MHD, les périodes 
d’occurrence de phénomènes de reconnexion localisée ou FTE (flux transfert event) dans la 
magnétosphère de Ganymède (Jia, et al 2009). L’échelle de temps associée à ces phénomènes serait de 
l’ordre de la demi-minute. S’il est difficile de quantifier l’efficacité de ces phénomènes en termes 
d’injection de particules piégées, il est probable qu’une stabilité des particules piégées de plusieurs 
centaines, voire milliers de cycles, soit nécessaire pour compenser les échappements et créer une 
accumulation significative. En effet ces phénomènes de FTE sont très localisés sur des zones de quelques 
dizaines de kilomètres de taille caractéristique, soit largement inférieure à la taille caractéristique des 
zones les lignes de champ fermées (de l’ordre de 500 km). Chaque FTE concerne donc un nombre faible 
de particules au regard du volume des potentielles ceintures de radiation, l’augmentation de densité de 
particules piégées dans ces zones due à un processus de FTE sera donc faible (de l’ordre du % au 
maximum), même si toutes les particules de la zone d’activité du FTE se retrouvent piégées dans les 
lignes de champ fermées. Dans ce modèle, une accumulation d’ions de basse énergie (< 100 keV) semble 
donc possible dans les lignes de champ fermées. La même étude n’a pu être réalisée de manière aussi 
extensive pour les électrons du fait du temps de calcul nécessaire pour faire évoluer ces particules 
pendant plusieurs, dizaines d’heures. Cependant notre modèle a montré, qu’en dessous de 1 MeV, la 
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stabilité des électrons dans les zones de piégeage semblait relativement bonne, rendant éventuellement 
possible la création de ceintures de radiations. Au contraire au-dessus de quelques MeV pour les 
électrons, et de 150 keV pour les ions, la stabilité de ces particules devient faible (à peine quelques 
minutes), rendant théoriquement impossible l’émergence de ceinture radiative à ces énergies. 
3.2.4 Comparaison aux observations 
Les résultats précédents peuvent maintenant être comparés aux observations. Les données 
utilisées seront celle de l’instrument EPD embarqué à bord de Galileo, conçu pour étudier les ions et les 
électrons de plus de 20 keV. Cet instrument combine un système de mesure de temps de vol des 
particules chargées et un détecteur SSD (solide state detector) pour étudier la composition des particules 
chargées énergétiques, leur distribution angulaire et leur flux. Il est représenté Figure 3.2-11. 
 
Figure 3.2-11 Détecteur EPD (crédit: APL) 
 
L’EPD possède la plage d’utilisation suivante 
 ions (Z >= 1) de 0.020 à 55 MeV,  
 électrons de 0.015 MeV à 11 MeV 
 composition des ions de 0.010 MeV/nuc à 10 MeV/nuc 
 Espèces élémentaires de l’hélium au fer de 10 keV/nuc à 15 Mev/nuc. 
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Les mesures se font grâce à deux sous-systèmes, le CMS qui étudie la composition des ions 
lourds et le LEMMS qui est utilisés pour les espèces ioniques plus légères et les électrons. 
Concernant le CMS,  les mesures de composition ne se font que par l’étude d’un rapport charge 
sur masse. Il est donc impossible avec ce seul instrument de différencier deux espèces ayant un rapport 
similaire (par exemple O+ de S2+). La chaîne de mesure est découpée en canaux correspondant à une 
certaine énergie et un rapport charge sur masse. Chaque canal va mesurer un nombre de coups (c’est-à-
dire le nombre d’impacts sur le détecteur) en fonction du temps et ainsi donner une information sur le 
flux de particules énergétiques à un endroit donné. La structure en canaux se retrouve ensuite dans 
l’agencement des résultats selon des tableaux Ascii au format normalisé PDS. Chaque canal est 
représenté par une colonne qui liste le nombre de coups reçu par le détecteur en fonction du temps. Le 
détail des différents canaux est représenté à la Figure 3.2-12. 
 
Figure 3.2-12 Structure en canaux de l'instrument EPD. Chaque canal correspond à une espèce et une énergie donnée. 
Dans notre étude nous utiliserons ultérieurement les données des canaux F2 et B1 qui 
correspondent aux électrons entre respectivement 320 et 520KeV et entre 1.5 et 10 MeV. Différents 
passages ont été utilisés dans notre étude (principalement le G2 et G7). Chacun de ces survols est 
effectué selon une trajectoire différente et dans une configuration magnétique différente comme 
souligné à la Figure 3.2-13.  On remarque que le survol G2 passe très proche de la planète mais 
uniquement au-dessus des zones polaires. Les seuls survols traversant possiblement les zones de lignes 
de champ fermées semblent être les survols G8 et G28 
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Figure 3.2-13 trajectoires des différents survols de Galileo par rapport à Ganymède. (Kivelson, et al. 2002) 
Avant d’étudier en détail les densités mesurées, nous avons comparé nos diagrammes de phases 
aux mesures in situ réalisées par l’EPD, en particulier celles concernant les particules piégées et des 
cônes de pertes. Williams et al (Williams, Mauk et McEntire, 1997) font état de la formation de 
structures d’angles d’attaques significatives lors de survol de la magnétosphère de Ganymède, en 
particulier pour les électrons. La Figure 3.2-14 nous montre certaines de ces structures pour le passage 
G28 qui se fait au-dessus des lignes de champ ouvertes de Ganymède. En comparant les angles d’attaque 
des électrons dans la magnétosphère externe de Jupiter et dans la magnétosphère de Ganymède 
(délimitée par les sigles « MP » pour magnétopause) on observe la présence d’un « double » cône de 
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perte. Comme prévu, les particules ayant un angle d’attaque important entre 150 et 180° sont  éliminées 
mais aussi, symétriquement, celles ayant un angle d’attaque inférieur à 30°. Cet effet n’était pas prévu 
par notre code, dans sa forme la plus simple. Ce double cône est créé par le rebond des électrons dans la 
magnétosphère,  entre leurs deux points au voisinage de Jupiter. Aux énergies considérées ici, la vitesse 
de dérive est telle que la distance longitudinale (selon X) parcourue par les électrons entre deux rebonds 
est inférieure à la taille de Ganymède, à l’énergie considérée dans la Figure 3.2-14. Les électrons dirigés 
selon +Z à un instant donné rebondiront pour être dirigés selon –Z au rebond suivant, ce qui explique le 
double cône de perte. Cet effet sera étudié en détails dans la partie suivante. 
Les ions ne sont pas soumis à cet d’effet, leurs mouvements de dérive étant plus rapides par 
rapport à leur vitesse parallèle. Le cône de perte ne se créera qu’au-dessus de 150° comme on le voit 
pour les ions entre 42-65KeV. Du fait des effets de giration très importants, les figures pour les ions de 
hautes énergies sont plus difficiles à interpréter et les cônes de pertes à détecter. 
Lors du survol G8, les mesures de distribution en angles d’attaque ont révélé des structures 
différentes de celles observées pour le survol G28. (Williams 2001)(Williams, Mauk et McEntire 1997). La 
sonde aurait pénétré à l’intérieur de la zone de lignes de champ  fermées et aurait ainsi mesuré les flux 
des particules piégées Figure 3.2-15. Ce diagramme possède une structure caractéristique en « papillon » 
causée par les phénomènes de rebond. Comme prévu par nos diagrammes de phase Figure 3.2-3, les 
particules piégées se concentrent à faible vitesse parallèle mais le creux autour de 90° n’était pas 
attendu. Ce phénomène est caractéristique des particules dérivant dans un champ magnétique 
déformé ; il est appelé « drift shell spliting »(Roederer, Hilton et Schultz 1973) et apparait lorsque le 
point de rebond des particules piégées change au fur et à mesure de la dérive de la particule sur son 
orbite équatoriale. La diffusion d’angles d’attaque et l’apparition de courant amène alors à une 
différenciation du mouvement entre les côté amont et aval, amenant à cette répartition en « papillon ». 
Notre champ magnétique étant pour l’instant symétrique en amont et en aval, on ne voit donc pas 
apparaitre ce phénomène. L’étude des diagrammes de phase montre les limites de notre modèle, en 
particulier en ce qui concerne les mouvements des électrons. Pour quantifier l’écart à la réalité, nous 
avons simulé une trajectoire virtuelle de Galileo et comparé les coups simulés avec les observations de 
différents canaux de l’EPD.  La trajectoire choisie correspond au survol G2 pour minimiser les différences 
entre champ observé et champ simulé. Le canal F2 qui correspond à des électrons entre 304 et 520 MeV 
est représenté Figure 3.2-16.  
On remarque que la courbe simulée surestime le nombre de coups dans la magnétosphère de 
Ganymède. Le minimum observé est très proche de 0 (autour de 100 coups par seconde sur la courbe 
lissée) tandis que la simulation atteint 900 coups. Néanmoins l’allure générale de la courbe simulée suit 
de manière convenable les observations avant t=1000s et après 2200s. On observe bien une remontée 
autour de 1000s et une légère décroissance autour de 1200s. Le temps d’atteinte par la courbe de son 
minimum est aussi en adéquation avec les observations.  
Cependant le nombre de coups simulés en amont (t<2000 s) et en aval (t>2000 s) est très proche 
alors que les observations montrent une différence de l’ordre de 700cp. Cette imprécision est due à la 
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forme symétrique de la magnétosphère simulée qui ne décrit pas la déformation de la magnétosphère 
côté queue ni la compression en amont. 
 
 
 
 
 
Figure 3.2-14 représentation des angles d’attaque pour différentes phases du passage G28 (Williams, et al 1997). Différentes 
énergie pour les électrons et les ions sont représentées. Les vignettes représentent la distribution des angles d’attaques pour 
différentes phases du survol. Le survol G28 s’effectuant dans des zones de lignes de champ ouvertes, on observe dans la 
magnétosphère (délimitée par les deux tirets noirs) une dstribution traduisant la présense symétrique de cône de perte pour 
les angles d’attaque supérieur à 150° et inférieur à 30° pour les électrons. Le même pénomène est visible pour les ions de 
faible énergies (42-65 keV) mais beauvcoup moins structuré entre 3.5 et 12.4 MeV du fait de rayons de giration importants. 
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Figure 3.2-15 Angles d’attaques des électrons lors du survol G8 (Williams, et al 1997). Ce survol pénétrant dans des zones de 
lignes de champ fermées on observe la création d’une structure « papillon » avec un deficit d’angles d’attaque proche de 90° 
du fait du phénomène de « drift shell spliting » 
On peut noter la présence d’oscillations dans les mesures de l’EPD avec de nombreux de points 
de mesures situés largement en dessous de la courbe moyenne lissée. Il s’agit d’une modulation qui 
serait liée à des variations de l’orientation du détecteur.   
Si notre simulation décrit des phénomènes intéressants, elle peine à décrire de manière quantitative la 
réalité. Plusieurs approximations semblent limiter les possibilités de ce code : 
 
 La forme de la magnétosphère : si le modèle permet d’avoir une première approximation 
efficace de la réalité, il ne permet pas de décrire les asymétries de la configuration magnétique. 
On n’observe pas de structure en « papillon » au niveau des angles d’attaque, ni de queue 
magnétique en aval de l’écoulement de plasma. Les ceintures de radiations étudiées avec le 
modèle superposé sont probablement fortement éloignées de la réalité, du fait de la 
compression magnétique côté jour 
 L’absence de prise en compte du rebond des électrons dans la magnétosphère de Jupiter mène à 
une sous-estimation des particules écrantées par l’effet de cône de perte et pourrait expliquer la 
surestimation du nombre de coups lors de la simulation du canal F2 pendant le survol G2.  
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Figure 3.2-16 Coups dans le détecteur (canal F2) simulés et observés pour le survol G2. La normalisation verticale s’effectue 
pour maximiser la corrélation entre les deux courbes. Les lignes pointillées rouge représentent les limites de la 
magnétosphère de Ganymède 
 
Les parties suivantes vont tenter de réduire ces inexactitudes et d’ajouter les phénomènes physiques 
nécessaires à une meilleure description de la réalité 
3.3 Intégration du phénomène de vidage de tube de flux et de diffusion 
des angles d’attaque dans un modèle de champ magnétique 
superposé. 
Nous allons inclure un phénomène physique supplémentaire pour prendre en compte la dérive 
des électrons dans la magnétosphère de Jupiter. Après avoir décrit théoriquement ce phénomène, nous 
dresserons des cartes de densité relative et comparerons les résultats aux observations électroniques de 
l’EPD.  
3.3.1 Théorie du Vidage de tube de flux 
Nous avons évoqué dans la partie 3.2.4 l’influence du rebond des électrons dans la 
magnétosphère de Jupiter sur les densités de particules énergétique à Ganymède. Nous allons étudier ici 
ce phénomène de manière plus quantitative. Si on se place dans un référentiel liée à Ganymède les 
particules chargées se déplacent selon une superposition de plusieurs mouvements représentés Figure 
3.3-1. : 
 Mouvement principal tournant autour d’une direction parallèle aux lignes de champ jovien (1) 
 Dérive longitudinale due au déplacement de Ganymède sur son orbite (2) 
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 Dérive longitudinale due aux forces de dérive de gradient et de courbure (3) 
 Dérive longitudinale due aux forces électriques de corotation perpendiculaire au champ 
magnétique (4) 
 
La corotation et le mouvement de Ganymède sur son orbite entrainent une dérive des électrons 
et ions constantes à l’orbite de Ganymède, dans le même sens (selon +X GphiO), alors que le sens des 
forces de gradient dépendent de la charge (+X pour les ions, -X pour les électrons). En fonction de la 
valeur et du sens de ces vitesses de dérive, les particules piégées dans les ceintures de radiation de 
Jupiter peuvent être amenées à précipiter sur la surface de Ganymède si la distance longitudinale entre 
deux rebonds (d sur la Figure 3.3-1.) à l’équateur est inférieure au diamètre de Ganymède et si l’angle 
d’attaque ne permet pas un rebond au-dessus de Ganymède. Le tube de flux se videra ainsi 
progressivement de ses particules, amenant à une forte réduction de la densité dans le tube de champ 
connecté à la lune. Ce phénomène est schématisé Figure 3.3-1. 
Cette diminution des densités des particules piégées dans les tubes de flux connectés aux lunes 
est observable à Jupiter comme à Saturne. Elle est particulièrement significative pour les lunes non 
magnétisées comme, Europe Titan ou Encelade, où les rebonds magnétiques au-dessus des zones 
polaires sont impossibles. Les mesures de densités d’électrons réalisées par Cassini au-dessus d’Encelade 
illustrent parfaitement ce phénomène. 
Le calcul exact de ces vitesses de dérive est complexe. L’hypothèse de départ de notre calcul 
inclura une diffusion totale d’angles d’attaque des particules entre deux rebonds. En pratique on 
considèrera que l’espace des phases sera toujours isotrope malgré l’absorption due au phénomène de 
rebond. (Williams et Mauk, 1997) 
Ce phénomène, implémenté ici pour les électrons, est, en théorie, aussi significatif pour les ions.  
Cependant le temps de rebond entre deux passages au niveau de Ganymède pour les ions est très 
important du fait d’une vitesse parallèle aux lignes de champ magnétique bien plus faible (quelque 
milliers de km.s-1 maximum pour les ions contre des vitesses relativiste pour les électrons. Il en résulte 
que la distance d entre deux rebonds (d=Vdérivetrebond, Figure 3.3-1.) pour un ion est toujours bien plus 
importante que la taille de Ganymède, empêchant le phénomène de vidage de tube de se créer au 
niveau des zones polaire. La diffusion totale d’angle d’attaque s’effectuant ensuite, ce phénomène 
n’influence donc pas l’espace des phases des particules ioniques accessibles au-dessus de pôle de 
Ganymède. 
La période de rotation de Ganymède autour de Jupiter est de 7.2 jours. Birmingham et Northrop, 
(Birmingham et Northrop 1979) ont montré que la vitesse angulaire de dérive longitudinale de 
corotation (4) est égale à la vitesse angulaire de rotation de la planète, ici Jupiter, dont la période de 
révolution est de 10 h. On remarquera donc que le terme de vitesse (2) est négligeable par rapport à (4)  
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Figure 3.3-1 Rebond des particules et dérive. Les composantes des mouvements décris sont indiquées par des flèches. 
La somme de la vitesse angulaire de rotation de Ganymède autour de Jupiter et de la vitesse de 
corotation est quasiment égale à la vitesse angulaire de Jupiter soit :  
Ωg = 1.75.10
-4rad/s dans la direction X dans le référentiel GphiO. 
 
Selon Thomsen et al (Thomsen et Van Allen 1980) la vitesse angulaire de rotation du flux d’électrons, soit 
la somme des vitesses de convection électrique et de dérive due au gradient de champ magnétique, 
s’écrit  
    
    
  
    
    
 
 (  
 (  
 Dans la direction –X 
 
tandis que la période de rebond entre 2 points miroirs dans les ceintures de radiations de Jupiter s’écrit 
 
TB=
   
  
 (   
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Figure 3.3-2 Spectre d’électrons vus par Cassini CAPS lors du survol d’Encelade. On remarque la forte diminution de flux entre 
25 et 30min. Celle-ci correspond au passage dans les tubes de flux vidés par les phénomènes de rebonds et de précipitations à 
la surface de la lune (Crédit : Sandrine Grimald). 
Avec m la masse de l’électron, q la charge de l’électron, c la vitesse de la lumière,   et   les 
facteurs de Lorentz pour la correction relativiste, R le rayon de Jupiter, L la distance de Ganymède à 
Jupiter en Rayons de Jupiter et   est le champ magnétique à l’équateur de Jupiter. F et G sont des 
paramètres qui dépendent de l’angle d’attaque  à l’équateur magnétique de Jupiter donné Table 3  
provenant de (homsen et Van Allen 1980. 
La distance longitudinale parcourue entre deux rebonds de la particule rapportée à Ganymède 
va donc s’écrire, en supposant que  la lune se situe dans le plan équatorial Jovien, d=  
  
 
(Ωg-  )RL, soit 
en combinant avec les formules précédentes, 
Equation 3.3-1 Formule de la distance de dérive 
    
   
 
   
  
  (  
 (  
 (             
     
  
 (   
En fonction des paramètres        et donc de l’énergie des particules la distance d pourra être 
positive ou négative, le vidage du tube se faisant donc vers +X ou -X. Plus la distance entre les rebonds 
sera faible plus le vidage sera important et rapide. Lorsque cette distance s’annule la réduction de 
densité dans le tube de champ sera maximum comme on le verra sur les cartes de densités relatives.  
Dans le cas des électrons énergétiques à Ganymède, cette annulation du paramètre d se fera 
autour de130 MeV. Au-delà, celui-ci sera négatif, en dessous, il restera positif. Cette valeur reste une 
estimation dépendant de l’inclinaison des lignes de champ magnétique externes et de la position de 
Ganymède par rapport à l’équateur Jovien. 
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Table 3 Paramètres F/ G et H en fonction de   (Thomsen et al) 
  F/G H 
10 0,751 1,191 
20 0,805 1,083 
30 0,851 0,994 
40 0,891 0,918 
50 0,927 0,855 
60 0,957 0,805 
70 0,98 0,769 
80 0,995 0,747 
90 1 0,74 
 
L’étude des courbes représentées à la Figure 3.3-3 nous renseigne ainsi sur l’influence de cette 
variation d’inclinaison. Les courbes correspondent (à certaines constantes près) au comportement de la 
vitesse de dérive en fonction de l’énergie.  
 
Figure 3.3-3 Tracé des courbes représentant l’influence  de l’orientation des lignes de champ sur l’énergie d’annulation de la 
vitesse de dérive et donc de la distance d des électrons. E0 représente l’énergie d’annulation calculée lorsque le champ 
externe de Jupiter est parfaitement vertical et aligné avec le moment dipolaire de Ganymède. V0 va être le produit des 
constantes indépendantes de E apparaissant dans l’expression de la vitesse de dérive (Ωg-  ).RL.  La courbe de droite est 
tracée pour un champ externe Jovien et un dipôle de Ganymède aligné (cas similaire au survol G8). La courbe de droite est 
tracée pour un champ Jovien incliné de 60° par rapport au dipôle de Ganymède (cas similaire au survol G2) 
Lorsque Ganymède est située sur l’équateur magnétique Jovien, le moment magnétique de 
Ganymède et les lignes de champ de Jupiter sont alignés et perpendiculaire à la vitesse de corotation des 
électrons. Les deux composantes de l’équation 3.3-1 sont donc alignées. Cela correspond à la figure de 
gauche. Au contraire, lorsque le champ magnétique externe est incliné, la vitesse de corotation due au 
mouvement de la lune sur son orbite et la vitesse de dérive due aux forces de gradient magnétique ne 
sont plus alignés. La deuxième composante dans l’équation 3.3-1 sera donc diminuée d’un facteur égal 
au cosinus de l’angle formé entre les deux vecteurs vitesses. La figure de droite représente ce cas avec 
un angle de  
 
 
. On remarque alors que, par rapport au cas précédent, l’annulation de la fonction se fera 
pour une valeur supérieure de x et que la pente après cette annulation sera plus faible. L’énergie 
E/E0  E/E0  
V/V0  
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d’annulation de la vitesse de dérive dans le cas où les deux composantes de l’équation 3.3-1 ne sont pas 
alignées sera donc supérieure. 
3.3.2 Implémentation 
L’implémentation de ce phénomène nécessite une importante adaptation du code. Un des 
premiers phénomènes à prendre en compte est la diffusion d’angles d’attaque: l’angle   à l’équateur 
magnétique de Jupiter nécessaire au calcul des facteurs H et F/G va être considéré comme étant l’angle 
d’attaque au-dessus des pôles de Ganymède, aux bords de la boite de simulation (c’est en fait l’angle 
d’attaque dans un champ non perturbé par Ganymède). Cependant lors du phénomène de rebond dans 
la magnétosphère de Jupiter, les angles d’attaques vont être redistribués de manière aléatoire dans 
l’espace des phases via le phénomène de diffusion d’angles d’attaque (Williams et Mauk, 1997). Il est 
donc impossible de suivre une particule, en particulier pour déterminer sa dérive longitudinale, son angle 
d’attaque après le rebond étant impossible à déterminer de manière précise. Le calcul doit se faire de 
manière statistique. Il est donc nécessaire de déterminer les valeurs de H et F/G pour chaque valeur 
d’angle d’attaque de l’espace des phases. Ainsi une interpolation des valeurs de la Table 3 a été réalisée 
pour obtenir une formule analytique estimée de ces rapports avec les résultats suivants : 
 (  
 (  
= -0.22.ln( )+1.72 
 
 (  =0.54 0.14 
 
Pour ce calcul, les valeurs de   sont déterminées modulo 90°.  A chaque énergie on calcule la 
valeur moyenne de d sur l’ensemble de l’espace des phases. 
Cette distance moyenne permet d’estimer le nombre de rebonds nécessaires à chaque particule 
de l’espace des phases (à une énergie donnée) pour atteindre les zones polaires connectées aux lignes 
de champ ouverte de Ganymède à partir de la magnétopause de Ganymède.  
Pour effectuer cette estimation, on délimite la « trace » des lignes de champ ouvertes 
connectées aux pôles de Ganymède, à 7Rg de la surface dans un plan X/Y. Cette trace est modélisée par 
une ellipse dont les paramètres sont mesurés par le tracé des lignes de champ. Lorsque le mouvement 
inverse calculé d’un électron intercepte cette ellipse, on détermine la distance d0 au bord de l’ellipse 
dans la direction de la dérive longitudinale. Cette distance comparée à la distance moyenne entre deux 
rebonds d permet d’estimer le nombre de rebonds n à effecteur pour la particule pour atteindre lala 
position de départ. L’étude des phénomènes de cônes de perte permet de quantifier l’espace des phases 
accessible aux particules externes, à 7Rg des pôles. Le calcul donne un écrantage de 20% (10% dans 
chaque direction) à chaque rebond. Du fait de l’hypothèse de diffusion totale d’angle d’attaque on peut 
donc quantifier une diminution de densité relative de 20% à chaque rebond des particules. Cela permet 
de pondérer la densité relative calculée en partie 3.2.2 d’une valeur wg, fonction du nombre de rebonds 
nécessaires pour atteindre la position originelle. Cette pondération s’écrit: 
Wg=0.8n 
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Ce calcul est résumé à la Figure 3.3-4 dans l’exemple d’une distance d positive (E<130MeV) 
 
Figure 3.3-4 implémentation du phénomène de vidage de tube de flux. n est le nombre de rebonds, wg le poids statistique 
donné à la particule. L’ellipse représentée délimite l’empreinte des lignes de champ ouvertes connectée aux pôles de 
Ganymède en z=+7Rg. Cette ellipse délimite la zone à l’intérieur de laquelle le phénomène de dérive des électrons aura une 
influence. 
Lors de la récupération des résultats, les poids de particules influeront ainsi sur la densité 
relative modélisée. 
3.3.3 Résultats : cartes de densité 
Ce processus pris en compte, nous avons décidé de retracer les cartes de densités relatives 
effectuées à la partie 3.2.2, toujours dans un plan parallèle à l’écoulement (X/Z GphiO).  Les résultats 
sont présentés Figure 3.3-5 et concernent les électrons (les ions ne sont pas soumis à ce phénomène). Ils 
sont comparés aux cartes réalisées précédemment. 
On remarque la très forte réduction de densité relative au-dessus des pôles, à toutes les 
énergies. Elle est plus progressive à basse énergie du fait d’une valeur du paramètre d plus importante. 
Certains électrons pénètrent ainsi jusqu’à 0.5Rg dans la magnétosphère de Ganymède à haute latitude. 
La densité relative est aussi significative au niveau des zones d’interaction entre les deux champs 
magnétiques antiparallèles (X=+2Rg), signe d’une injection de particules venant du réservoir externe. 
L’explication en est la bonne conservation du premier invariant adiabatique à ces énergies, rendant 
possible le mouvement selon une approximation centre guide, même lorsque le champ magnétique est 
faible. Les électrons ont donc la possibilité de suivre les lignes de champ depuis le réservoir externe 
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jusqu’à ces zones « tampons ». Au contraire, autour de 100 MeV la valeur du paramètre d est très faible. 
On a donc une très forte réduction du flux suivant le passage des lignes de champ ouvertes connectées 
aux zones polaires, les électrons n’ayant pas ou peu la possibilité de franchir la frontière 
magnétosphérique. Les forts rayons de giration empêchent les électrons de se déplacer depuis le 
réservoir dans les zones tampons autour de +2Rg. On constate une forte diminution de la densité 
relative en X positif jusqu’à la frontière de la magnétosphère (autour de 3Rg). 
 
 
Figure 3.3-5 Densités relatives d’électrons à 300 keV, 10 MeV et 100 MeV sans inclure le phénomène de rebond  en haut et en 
incluant le phénomène de rebond électronique en bas. Le plan de la figure est le plan X/Z GphiO, l’axe X étant la direction de 
l’écoulement du plasma froid, Y est dirigé vers Jupiter et Z complète le trièdre. Les flèches blanches représentent les vecteurs 
de champ magnétique. 
L’étude de ces graphes nous permet de définir trois phénomènes permettant de limiter la 
pénétration d’électrons joviens de hautes énergies dans la magnétosphère de Ganymède comme 
indiqué Figure 3.3-6. 
 Le phénomène des cônes de pertes au-dessus des zones polaires (zone 2) 
 La protection offerte par les lignes de champ fermées à basse et moyenne énergie (zone 1) 
 Le vidage des tubes de flux dû aux dérives des flux d’électrons (zone 3) 
 
Qualitativement on remarque que le processus de rebond amenant les tubes de flux à se vider 
représente la plus grande partie de la réduction de densité relative sur une orbite circulaire autour de 
Ganymède, surtout à haute énergie. Au niveau des pôles, du côté aval, la densité relative d’électrons 
énergétiques sera très faible, proche de 0. Une fois le processus implémenté, il est possible de comparer 
les nouveaux résultats aux observations. 
200 keV 10 MeV 100 MeV 
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Figure 3.3-6 Processus physiques permettant de limiter la pénétration d’électrons joviens dans la magnétosphère de 
Ganymède. Le plan de la figure est le plan X/Z GphiO, l’axe X étant la direction de l’écoulement du plasma froid, Y est dirigé 
vers Jupiter et Z complète le trièdre. Les flèches blanches représentent les vecteurs de champ magnétique. 
3.3.4 Comparaisons aux observations 
Comme précédemment, nous avons simulé une trajectoire virtuelle le long du survol G2 et 
l’avons comparée aux observations réalisées par l’EPD.  
 
Figure 3.3-7 Coups dans le détecteur simulés et observés. Canal F2 (électrons entre 320 et 520 keV). En rouge sont les 
observations, en traits plein les coups simulés en prenant en compte les phénomènes de rebonds dans les tubes de champ. 
Les tirets sont les coups simulés sans prendre en compte le vidage du tube de champ. Les lignes rouges pointillées 
représentent les limites de la magnétosphère de Ganymède 
3 
1 
2 
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La Figure 3.3-7, la diminution du flux est plus en accord avec les observations qu’à la Figure 
3.2-16. Le nombre de coups à t=1800 s est de l’ordre de 100, ce qui correspond aux observations. Avant 
1000 s et la pénétration dans la magnétosphère de Ganymède, le nombre de coups est aussi simulé de 
manière bien plus réaliste. Cependant on remarque lors de la sortie de la magnétosphère (t>2500 s), que 
la densité est surévaluée. Cela vient, de l’absence d’asymétrie amont/aval dans notre modèle de champ 
magnétique. Entre 1000 et 1400 s, la diminution du nombre de coups n’est pas en accord avec les 
observations de l’EPD. Cela correspond au passage dans les zones « tampons » en amont de la planète, 
où les particules chargées de faibles énergies peuvent théoriquement rester piégées. L’absence de pic 
dans les observations nous indique qu’une certaine quantité d’électrons reste effectivement piégées 
dans ces zones tampons, et est observés par le détecteur (qui ne peut faire la différence entre particules 
venant du réservoir Jovien et particules piégées). La différence entre les coups observés et les coups 
simulés va correspondre au flux de particules piégées par ces zones tampons. 
Après avoir atteint un minimum en t=1800 s la « remontée » du nombre de coups se fait de 
manière bien plus rapide sur les observations que sur la simulation. Il est probable que de telles 
différences soient dues à la forme de la magnétosphère simulée en amont, qui n’est pas déformée par le 
flux ambiant.  
La comparaison a été aussi réalisée avec le modèle le survol G8 correspondant à un passage à 
plus haute altitude et dans les zones de piégeage. La configuration magnétique considérée comprend un 
dipôle de Ganymède et un champ externe quasiment aligné (position centré par rapport à l’équateur 
magnétique de Ganymède). Les comparaisons aux données sont similaires à la figure précédente. La 
corrélation est légèrement plus faible du fait d’un éloignement plus important de la surface et donc 
d’une configuration magnétique plus éloignée du modèle. On retrouve des ordres de grandeurs corrects 
pour les minimums et maximums et l’apparition de particules piégées aux temps correspondant à 
l’observation de structures en papillon. La première « bosse » a ainsi un maximum autour de 15h53 
quand sont observées les structures papillons de la Figure 3.2-15. 
Ces processus physiques semblent donc être suffisants pour simuler l’amplitude de la réduction 
de flux d’électrons énergétiques au niveau de Ganymède, mais la forme de la magnétosphère ne parait 
pas assez réaliste pour décrire parfaitement la géométrie du mouvement des particules. Nous allons 
donc essayer d’adapter notre modèle à une nouvelle géométrie de champ magnétique, plus réaliste. 
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Figure 3.3-8 Coups dans le détecteur simulés et observés. Canal F2. Les observations sont en rouge, les coups simulés en 
prenant en compte les phénomènes de rebonds dans les tubes de champ en plein noir. Une estimation des flux de particules 
piégées dans le cas d’une distribution isotrope correspondant au réservoir externe, dans les lignes de champ fermées, est 
donnée en bleu. Les lignes rouges pointillées représentent les limites de la magnétosphère de Ganymède. 
3.4 Modification du modèle de champ magnétique : modèle de Stones. 
Nous avons noté la nécessité d’élaborer un champ magnétique plus réaliste, en particulier 
prenant en compte l’asymétrie amont-aval dans les lignes de champ fermées et l’inclinaison des ailes 
d’Alfven. Dans ce cas Il nous faut pour cela adopter un champ magnétique de forme plus complexe. 
Notre choix s’est porté sur le modèle de Stone et al défini à la partie 2.4.2.  
Nous allons d’abord calculer les paramètres permettant d’implémenter ce modèle avant 
d’étudier les densités relatives obtenues, l’influence de ce modèle sur les possibilités de piégeage et sur 
les  les comparaisons aux mesures. 
3.4.1 Calcul des paramètres du modèle 
Nous avons en premier lieu calculé les paramètres de ce  survol G2. Malheureusement les 
valeurs données dans la publication correspondant à ce survol ne nous ont pas permis d’obtenir des 
résultats satisfaisants et nous avons choisi d’effectuer directement le processus d’optimisation. Pour cela 
nous avons choisis d’appliquer l’algorithme de Nelder-Mead via une routine IDL préprogrammée. 
Cet algorithme va minimiser de manière itérative la grandeur : 
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Où            sont les valeurs modélisées du champ selon l’Equation 2.4-1 et               
étant les composantes du champ magnétique observées par Galileo. Ces composantes sont extraites des 
données de l’instrument  MAG. La réduction est faite entre les indices n et m qui correspondent aux 
points où la sonde se trouve à l’intérieur de la magnétosphère de Ganymède. Pour le survol G2 cela 
correspond aux points de mesure effectués le 6 septembre 1996 entre 18h50 et 19h24 comme indiqué 
Figure 2.4-6, sont approximativement à n=3050 et m=6500. 
 Les termes liés à l’environnement Jovien dans les composantes            sont calculé via les 
données figurants Table 1 : 
               (     (            (     (            (   
               (     (            (     (            (   
                (            (   
 
Les données de l’instrument MAG proviennent  du site du « planetary plasma interaction node » 
(PDS/PPI) de l’université UCLA. Notre calcul donne les valeurs suivantes pour les paramètres à 
optimiser (en nano teslas):  
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  et rg sont extraits de la publication de Stones et Amstrong et fixés au 
valeurs suivantes 
 
   
    
          
   
    
          
          (Avec Rg le rayons de ganymède en kilomètres) 
3.4.2 Comparaison aux observations et limites du modèle 
Les comparaisons aux observations de ce modèle paramétrique optimisé pour le survol G2 sont 
très satisfaisantes comme le montre la Figure 3.4-1. En effet le modèle simple à particulièrement du mal 
à simuler la composante Bϕ proche de la planète. Néanmoins, les performances des deux modèles sont 
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très correctes du fait de la proximité à la planète et donc de la proximité du champ magnétique à un 
modèle dipolaire. 
 
Figure 3.4-1 Comparaison des différents modèles de champ magnétique pour le survol G2. En noir sont les observations, en 
rouge les résultat du modèle paramétrique et en bleu ceux du modèle "superposé" 
Néanmoins du fait du nombre important de paramètre à optimiser, le résultat obtenu n’est pas 
le gage d’une représentation réaliste de la magnétosphère globale de Ganymède. En particulier, le 
modèle théorique amenant à cette représentation paramétrique n’est que faiblement adapté à la 
configuration subalfvéniques et subsonique. Ce modèle dérive d’une étude originalement développée 
pour représenter la magnétosphère terrestre (ou, plus généralement, de nature supersonique). La 
magnétosphère résultante est représentée Figure 3.4-2. On voit que les ailes d’Alfven n’ont pas 
l’inclinaison souhaitée. La magnétosphère n’a plus une forme résultant de la formation d’une onde de 
choc. Proches de la lune, les lignes de champ ouvertes ont une configuration voisine de celle visible en 
réalité et l’asymétrie des lignes de champ fermées permet une étude qualitative poussée des zones de 
piégeage, plus précise que dans le cas d’un modèle superposé. 
Il est probable que ce modèle présente une bonne validité proche de la planète mais soit peu 
réaliste à de longues distances de Ganymède. Les comparaisons aux données EPD réalisé dans le cadre 
du survol G8 confirmeront cet aspect. 
En effet ce survol s’effectuant bien plus loin de la surface de Ganymède (l’altitude minimum 
n’est que de 1200km) l’optimisation associée s’est révélé plus complexe comme illustré Figure 3.4-3. Les 
différences entre modèle et observation restent importantes pour Bϕ et Br mais les performances du 
modèle paramétrique restent, dans ce cas, bien meilleurs que celles du modèle dipolaire. En effet, les 
différences entre le modèle dipolaire et la représentation réelle de la magnétosphère augmentent à 
mesure que l’on s’éloigne de la planète. 
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Figure 3.4-2Magnétosphère modélisée grâce à la représentation paramétrique 
 
Figure 3.4-3 Comparaison des différents modèles de champ magnétique pour le survol G8. En noir sont les observations, en 
rouge les résultats du modèle paramétrique et en bleu ceux du modèle "superposé" 
3.4.3 Résultats : diagrammes de phases et cartes de densité relative 
Nous avons d’abord réalisé un diagramme de phase dans les zones de piégeages potentielles 
pour éventuellement observer les effets de « drift shellspliting »  et donc la formation de diagrammes de 
phases en « papillons ». Le champ adopté est celui correspondant au survol G2. Les résultats sont 
présentés Figure 3.4-4. L’observation n’est pas celle d’une structure en papillon centrée. Une dysmétrie 
apparait dans la répartition des angles d’attaques accessibles mais qui n’est pas complétement 
concluante par rapport aux observations. Cet irréalisme pourrait résulter d’un temps de simulation trop 
court pour les particules piégées empêchant la  stabilisation d’une structure « papillon ».  Les cartes de 
densité relative ont été ensuite réalisées de manière similaire à la partie 3.2.2, pour les ions et les 
électrons dans un plan X/Z GphiO.  
X 
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Figure 3.4-4 Diagrammes des phases dans une zone de piégeage (X=-1.2, Y=0, Z= 0.6) pour les ions O
2+
à 300KeV dans le 
modèle de champ paramétrique. 
 
 
Figure 3.4-5 Carte de densité relative pour les ions O
2+
à 25 keV, 50 0keV et 6MeV dans un modèle de champ paramétrique.  
(Plan X/Z GphiO modèle correspondant au survol G2). Le plan de la figure est le plan X/Z GphiO, l’axe X étant la direction de 
l’écoulement du plasma froid, Y est dirigé vers Jupiter et Z complète le trièdre. Les flèches blanches représentent les vecteurs 
de champ magnétique. 
On observe des asymétries importantes sur les densités d’ions. La réduction relative est plus 
importante au pôle nord qu’au pôle sud, du fait de la forte inclinaison du champ magnétique dans le 
planY/Z. On observe de fortes différences  est-ouest résultant des asymétries du champ magnétique. La 
compression des lignes de champ fermées en amont diminue grandement la taille de la zone de 
protection qu’elles offrent à 25 keV. En aval, les lignes de champ sont déformées, avec cette fois un 
allongement ; les particules énergétiques venant du réservoir externe ont alors plus de facilité à pénétrer 
dans la magnétosphère que dans le cas d’un modèle superposé. A 500 keV, la protection offerte par les 
lignes de champ fermées est quasi nulle, et le nombre de particules piégées s’avère faible. La 
magnétosphère reste bien délimitée à basse énergie en amont, alors qu’en aval l’extension de la queue 
rend cette limite plus floue. Les zones « tampons » à l’interface entre les deux contributions 
magnétiques, ont quasiment disparues. A 6MeV, la structure de la carte de densité rappelle celle 
obtenue avec le modèle de champ superposé (la symétrie nord sud en moins). La zone de lignes de 
champ fermées  est très limitée du fait des forts rayons de giration. 
25 keV 500 keV 6 MeV 
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Les cartes représentant les densités relatives d’électrons sont représentées Figure 3.4-6. Les 
deux séries de figures sont données avec les mêmes conditions, dans un plan X/Z GphiO, la ligne du bas 
intégrant en plus les phénomènes de vidage de tube de flux décrits dans la partie précédente.  A basses 
énergies (300 keV), on remarque la forte extension des lignes de champ fermé côté aval et leur forte 
compression côté amont. Les rayons de giration des électrons étant faibles, la protection offerte est 
importante du côté queue (quasiment aucune particule du réservoir externe ne parvient à pénétrer). Les 
asymétries nord-sud et est-ouest sont très visibles et l’inclinaison longitudinale du moment magnétique 
de Ganymède dans cette configuration est particulièrement visible jusqu’à 10 MeV. De même, les 
frontières de la magnétosphère sont très marquées, les invariants adiabatiques étant très bien conservés 
jusqu’à plusieurs dizaines de MeV. Comme dans le cas dipolaire, on remarque une légère diminution de 
la protection offerte par les lignes de champ fermées à 10 MeV. A ces énergies, la vitesse de dérive des 
électrons reste fortement positive selon +X, le vidage des tubes de flux est donc assez progressif, une 
densité quasi nulle n’est atteinte qu’en X=0. A 100 MeV, cette vitesse est quasi nulle, le phénomène est 
alors spectaculaire avec une réduction de flux brutale dans toute la zone polaire. A cette énergie, comme 
dans le cas du modèle de champs superposés, les frontières de la magnétosphère deviennent 
indiscernables et les mouvements non adiabatiques des électrons semblent quasi insensibles à 
l’influence des lignes de champ fermées.  
 
 
Figure 3.4-6 Carte de densité relative des électrons à 300 keV, 10 MeV et 100 MeV dans un modèle de champ paramétrique 
avec (ligne du bas) ou sans (ligne du haut)  phénomène de vidange de tube de flux.     (Plan X/Z GphiO modèle 
correspondant au survol G2). Le plan de la figure est le plan X/Z GphiO, l’axe X étant la direction de l’écoulement du plasma 
froid, Y est dirigé vers Jupiter et Z complète le trièdre. Les flèches blanches représentent les vecteurs de champ magnétique. 
Ces cartes de densités relatives des électrons affichent une extension importante des lignes de champ 
fermées côté queue. Les possibilités de piégeage semblent donc être renforcées dans cette 
configuration. Cependant, ces structures sont fortement compressées en amont, ce qui rend plus 
complexe l’étude des ceintures de radiation. 
25 keV 500 keV 6 MeV 
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3.4.4 Particules piégées et ceintures de radiations dans le modèle 
paramétrique. 
Comme dans la partie 3.2.2 nous pouvons tracer des cartes de densité relative de particules 
piégées à l’intérieur de la magnétosphère de Ganymède. 
 
Figure 3.4-7 Densité relative de particules piégées à 300 keV et 1 MeV . Modèle de champ paramétrique. Le plan de la figure 
est le plan X/Z GphiO, l’axe X étant la direction de l’écoulement du plasma froid, Y est dirigé vers Jupiter et Z complète le 
trièdre. Les flèches blanches représentent les vecteurs de champ magnétique. 
Plusieurs différences majeures apparaissent par rapport au modèle de champ superposé. En 
premier lieu, les asymétries sont très prononcées avec un piégeage particulièrement efficace au centre 
de la zone des lignes de champ fermées du côté queue, atteignant 50% à 1MeV, alors qu’aucune 
particule piégée n’est visible en amont, les zones de piégeages étant trop compressées. 
Le piégeage dans les zones tampons a quasiment disparu : il est invisible côté aval et peu étendu 
côté amont où il ne dépasse pas 30% à 500 keV. Cela confirme la disparition de  ces structures comme 
observé au paragraphe précédent.  
L’étude des particules piégées nous renseigne aussi sur la stabilité et l’existence d’éventuelles 
ceintures de radiation. La forte asymétrie entre les zones amont et aval n’est pas compatible avec 
l’existence d’une ceinture stable. Injectées côté aval, les particules piégées vont dériver vers l’amont et 
vont précipiter sur la surface ou sortir de la région des lignes de champ fermées lorsque leur dérive va les 
amener dans les zones de compression du champ. Ce résultat est confirmé par des études de stabilité 
similaire à celles réalisées en partie 3.2 : la durée de vie d’un ion ou d’un électron piégé dans ces 
ceintures atteint au mieux quelques secondes, ce qui correspond au temps de dérive nécessaire pour 
atteindre la zone de ligne de champ fermées compressées. Ce phénomène explique aussi l’impossibilité 
pour les électrons de plus de 3 MeV de rester piégés dans les ceintures (cette limite  était de ~30MeV 
pour en champ dipolaire).  
3.4.5 Comparaisons aux observations 
Nous avons à nouveau modélisé les flux de particules le long de la trajectoire de Galileo et 
comparé les résultat aux observations d’EPD. Nous avons d’abord étudié les résultats du modèle 
optimisé pour le survol G2 toujours pour le canal F2. 
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La Figure 3.4-8 montre que le modèle atteint une meilleure précision qu’un simple modèle 
dipolaire. Les différences les plus notables se retrouvent côté queue du fait d’une imprécision dans la 
description des ailes d’Alfven. En revanche, l’intensité et la réduction de flux au-dessus du pôle (t=1800 
s) est bien décrite. On remarque certaines divergences entre les observations et le modèle autour de 
1200 s sans doute dues à la présence non modélisée de certaines particules piégées ou à forts rayons de 
giration. 
En vue de confirmer la robustesse de ce modèle paramétrique il est nécessaire de multiplier les 
survols et en particulier d’étudier des configurations plus lointaines avec passages dans des zones de 
piégeage. Nous avons ainsi optimisé les paramètres décrits à la partie 3.4.1 pour s’approcher du champ 
magnétique observé lors du survol G8 et effectué le même travail de simulation que pour le survol G2.  
 
 
Figure 3.4-8 Coups dans le détecteur observé (en rouge) et simulés (noir) pour le survol G2 avec un modèle de champ 
magnétique paramétrique. Le canal considéré est le F2 soit des électrons entre 320 et 520 keV Les lignes rouges pointillées 
représentent les limites de la magnétosphère de Ganymède. 
Les résultats sont présentés à la Figure 3.4-9 qui montre l’étendue et l’intensité des zones de 
piégeages en bleu. Sans la contribution de celles-ci la courbe noire représentant le flux de particule 
modélisé n’est que peu corrélé aux observations après 1200 s. Cependant le détecteur EPD ne va pas 
différencier ces deux contributions et va mesurer aussi bien les particules piégée que venant du réservoir 
externe ; le flux de particule modélisées est peu corrélé aux observations après 1200 s. Un creux de 
densité est observé au niveau de 1400s. Celui-ci correspond à l’entrée dans une zone de piégeage 
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efficace représentée en bleu et on peut estimer que le creux provient d’une mauvaise estimation du 
nombre de particules piégées. On peut donc estimer que près de 100% des particules observées autour 
de 1500 s sont des particules piégées dans les lignes de champ fermées.  
Ces observations sont cohérentes avec l’étude des angles d’attaque effectuée à Figure 3.2-15. La 
haute altitude de ce passage (1600 km) rend cependant le modèle paramétrique très sensible aux 
variations des conditions externes et, probablement, moyennement réaliste. En effet, le modèle de 
courants externes décrit par Stone et Al ne permet pas de décrire des ailes d’Alfven. 
 
Figure 3.4-9 Coups dans le détecteur observés (en rouge) et simulés (noir) pour le survol G8 avec un modèle de champ 
magnétique paramétrique. La courbe bleu est une estimation du flux de particules piégées. Le canal considéré est le F2 soit 
des électrons entre 320 et 520 keV. Une estimation des flux de particules piégées est donnée en bleu. Les lignes rouges 
pointillées représentent les limites de la magnétosphère de Ganymède. 
Un travail similaire é été effectué pour des électrons de plus hautes énergies (1 à 10 MeV). Dans 
le cas du survol G2 on a toujours une très bonne corrélation avec les observations avant 1800 s ce qui 
traduit la stabilité du modèle à plus haute énergie (Figure 3.4-10). Ensuite, les densités simulées sont 
près de 30% supérieures à celles observées. L’origine de cette différence n’est pas identifiée. On pourrait 
l’attribuer à une mauvaise modélisation des ailes d’Alfven ou de la queue magnétique. 
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Figure 3.4-10 Coups dans le détecteur observés (en rouge) et simulés (noir) pour le survol G2 avec un modèle de champ 
magnétique paramétrique. Le canal considéré est le B1 soit des électrons entre 1 et 10 MeV. Les lignes rouges pointillées 
représentent les limites de la magnétosphère de Ganymède. 
3.5 Conclusion/discussion 
Nous avons développé un modèle relativement robuste qui permet d’estimer les densités de 
particules énergétiques dans la magnétosphère de Ganymède. Les performances de ce modèle varient 
en fonction du modèle de champ magnétique et un grand nombre de configurations peuvent être 
considérées en fonction de l’environnement à étudier. 
L’importance des effets de girations et de la protection apportée à basses énergies par les zones 
de lignes de champ fermées, nous indique que la surface équatoriale est probablement soumise à un 
bombardement de particules plus faible que les zones polaires, et que les ions impactant sont 
majoritairement des ions de haute énergie, peu nombreux. Ainsi, les phénomènes de criblages seront 
réduits et l’érosion du terrain plus lente, expliquant en partie la couleur plus sombre et l’âge plus 
important des surfaces équatoriales. Au contraire, les surfaces polaires sont impactées par des ions et 
électrons de basses comme de hautes énergies, accentuant l’érosion par criblage. Ceci pourrait expliquer 
l’âge plus faible du terrain et les différences de couleur entre les zones observées. 
Nous avons aussi montré que l’existence de ceintures de radiation parfaitement stables (comme 
à la Terre) était peu probable, ce qui n’interdit pas un certain piégeage des particules. La densité de ces 
particules piégée reste néanmoins inférieure à la densité des particules de même énergie dans le plasma 
jovien ambiant.   
83 
 
Nous pouvons utiliser ce modèle pour prédire les flux de particules reçus autour de Ganymède. 
Si les comparaisons aux observations sont meilleures avec un modèle paramétrique qu’avec une simple 
superposition dipolaire, il faut rester critique sur les résultats obtenus. En particulier, les survols lointains 
comme le survol G8 sont relativement difficiles à optimiser,  mais on note que le modèle a tendance à 
surestimer les flux. Par comparaison, le survol G2 étant plus proche de la planète (300 km), la validité de 
l’optimisation est alors très satisfaisante. Le modèle de champ appliqué est sans doute proche de la 
réalité. 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
84 
 
4 Application pour l’estimation du flux radiatif 
pour un orbiteur JGO-JUICE 
Les particules énergétiques, et particulièrement les électrons, représentent un danger majeur pour 
l’électronique embarquée d’un orbiteur de Ganymède. Le développement de la mission JGO-JUICE, qui a 
pour but d’étudier Jupiter, Europe, Ganymède et leur environnement, est une opportunité pour mettre 
en application ce modèle et comprendre l’influence de la magnétosphère de Ganymède sur la dose 
radiative reçue par une sonde. Après avoir étudié le scénario de la mission, nous nous intéresserons 
donc à différents configurations orbitales pour calculer les réductions de flux prévues et les doses 
associées. Ce travail sera effectué pour des orbites circulaires et elliptiques en vue de quantifier le plus 
précisément possible la dose radiative attendue , en fonction des différentes configurations de la 
mission. 
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4.1 La mission JUICE (anciennement EJSM-JGO) 
4.1.1 Contexte 
Née du regroupement de deux projets différents d’exploration d’Europe (Nasa et ESA) la mission 
EJSM (pour Europa Jupiter System Mission) est, à la base, une mission conjointe américaine et 
européenne à destination de Jupiter et des lunes Galiléennes. Elle avait, en 2009, remporté le processus 
de sélection face à une mission d’exploration de Titan (TSSM) pour être la nouvelle mission majeur de 
planétologie de la décennie. La mission complète devait se composer de deux sondes, lancées 
indépendamment selon un planning précis, pour se mettre en orbite  autour de Jupiter et ensuite, 
respectivement, autour de Ganymède pour le satellite de l’ESA et d’Europe pour la Nasa. Le planning de 
cette mission est résumé Figure 4.1-1 
 
Figure 4.1-1 Planning original de la mission EJSM 
Les deux satellites devaient embarquer un ensemble complet d’instruments pour atteindre des 
objectifs scientifiques allant de l’étude des océans souterrains d’Europe et de Ganymède à l’analyse de la 
magnétosphère de cette dernière. Durant leur mission de 4 ans, les sondes devaient effectuer plusieurs 
survols de Callisto et Io avant de se mettre en orbite autour de leurs objectifs respectifs pour une durée 
de quelques mois. Cette phase commençait par une orbite elliptique lointaine pour évoluer vers une 
trajectoire circulaire proche, à quelques centaines de kilomètres d’altitude. Cette phase orbitale est 
particulièrement éprouvante pour l’électronique embarquée du fait du très fort taux de radiations dans 
la magnétosphère Jovienne interne. Les estimations donnent une dose totale reçue par l’orbiter 
d’Europe de plus de 500 krad dont 80% pendant la phase finale de la mission. Si l’environnement radiatif 
de Ganymède est moins agressif, la quantité de blindage nécessaire à JGO restait très importante (de 
l’ordre de 80 kg pour une masse totale de 5 tonnes et une charge utile de 104 kg)  avec une dose totale 
reçue par l’orbiteur estimée à 75 krad. Cette estimation ne prend cependant pas en compte l’influence 
de Ganymède et de son champ magnétique. 
En février 2011, pour raison de budget, la NASA décida de reporter le programme JEO. La partie 
ESA de la mission étant maintenue, l’équipe scientifique a travaillé à la définition de scenarios alternatifs 
permettant à l’orbiteur de Ganymède d’accomplir certains objectifs scientifiques précédemment 
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assignés à JEO. Certains de ces scenarios envisagent la possibilité d’effectuer un ou plusieurs survols 
d’Europe avant l’insertion orbitale autour de Ganymède. La mission est, à ce stade, renommée JUICE 
pour « Jupiter Icy Moon Explorer » 
L’environnement radiatif à l’orbite d’Europe étant agressif, la nécessité de caractériser de 
manière précise l’influence de Ganymède sur le flux d’électrons énergétiques impactant un orbiteur s’est 
donc fait d’autant plus sentir. En effet, il est crucial d’avoir un bilan de radiation précis et fiable, qui ne 
surestime pas l’exposition de l’orbiteur à Ganymède. L’utilisation d’un tel modèle pourrait permettre de 
revoir à la baisse la dose reçue durant la phase orbitale de la mission pour, par exemple, diminuer le 
blindage nécessaire ou permettre plus de flexibilité pour envisager une trajectoire plus tolérante aux 
radiations, permettant peut être un éventuel passage à Europe sans changer les spécifications. 
4.1.2 La trajectoire de JGO-JUICE autour de Ganymède et son implication 
 La trajectoire de la sonde JGO autour de Ganymède se divise en 2 phases :  
 
 La première, qui doit durer 6 mois est une trajectoire elliptique (200 km x 4000 km) 
 Le deuxième est une trajectoire circulaire polaire prévue entre 200 et 800 km d’altitude 
 
Ces orbites étant des orbites polaires, la trajectoire de la sonde dans le plan X/Y GphiO sera une 
droite comme on le voit sur la Figure 4.1-2. En vue de discuter l’influence de différents paramètres 
orbitaux, nous allons définir ici quelques conventions :  
Lorsqu’on observe les cartes représentant les densités relatives d’électrons énergétiques, on 
remarque que l’altitude de la trajectoire ne serait pas le seul facteur influant sur le bilan de radiations. 
Dans le cas de l’orbite elliptique, la position du périastre et de l’apoastre serait aussi un facteur 
important à étudier.  En effet, si on observe la Figure 4.1-2, on remarque  qu’une orbite elliptique avec 
un demi grand axe aligné selon Z (et donc un périastre au-dessus des pôles soit i =90° ou 270°) donnera 
un résultat différent d’un cas d’alignement avec l’axe X (i=0°). De même, une variation de l’anomalie 
vraie fera passer la sonde dans des régions différentes de la magnétosphère de Ganymède. En observant 
les cartes de densité relative, on peut prévoir qualitativement que la trajectoire la plus favorable sera 
une trajectoire :  
 De faible altitude (plus on est proche de la lune plus la diminution du flux de particules 
énergétiques est importante) 
 Favorisant des passages au-dessus des pôles dans les zones où les tubes de flux sont vides et 
dans les zones de lignes de champ fermées. 
 Limitant les passages en X<0 à basse altitude où la protection offerte par les lignes de champ 
fermées est faible et le phénomène de vidage de tubes de flux quasi inexistant. 
Nous avons aussi vu en première partie que les conditions extérieures à la magnétosphère de 
Ganymède et, en particulier, l’inclinaison relative du dipôle magnétique avec le champ ambiant de 
Jupiter variaient de manière significative en fonction de la position de Ganymède par rapport à 
l’équateur magnétique de Jupiter. Il  sera donc nécessaire d’étudier l’influence de ce paramètre sur les 
doses radiatives reçues. 
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Figure 4.1-2 Représentation de l'orbite de la sonde JGO dans les plan X/Z et X/Y GphiO dans le cas d’une orbite polaire 
elliptique. L’angle i sera  l’inclinaison de l’orbite et a l’anomalie vraie. L’angle i et a sont nuls lorsque l’axe X est confondu avec 
le demi grand axe de l’ellipse. 
4.1.3 Modèle utilisé et estimation de la dose reçue par l’orbiteur 
Les premières estimations réalisées par l’ESA se fondent sur des calculs provenant d’un modèle 
de ceintures de radiation de Jupiter développé à l’ONERA appelé JOSE (Jovian Onera Specification 
Model). Ce modèle est une combinaison des travaux réalisés sur différents modèles et des observations 
des sondes Voyager, Galileo et Pioneer. (Santos-Costa et Bourdarie 2001) (Divine et Garrett 1983) (Sicard 
et Bourdarie 2004) 
Les zones internes de la magnétosphère Joviennes (<9.5Rj) sont décrites par le modèle 
Salammbô. Ce modèle statistique de diffusion des particules utilise la résolution de l’équation de Focker 
Planck et de la théorie du mouvement pour décrire l’environnement électrons et protons de Jupiter. Les 
processus physiques implémentés pour les électrons sont représentés Figure 4.1-3. 
Entre 9.5 et 20 rayons joviens les modèles statistiques GIRES et de« Divine et Garett » provenant 
des observations des sondes Voyagers et Pioneer sont utilisées. Au-delà, c’est le modèle  extérieur de 
Divine et Garrett (Divine et Garrett 1983) qui intègre aussi les observations de Galileo qui prend le relais. 
Le modèle couvre une gamme d’énergie de 1 keV à 1000 MeV. Toutes ces contributions sont résumées 
Figure 4.1-5. 
Ces différents modèles combinés permettent de tracer des courbes de flux d’électrons comme 
représenté Figure 4.1-6. A l’orbite d’Europe (L~10), le flux est extrêmement puissant, près de 100 fois le 
flux à Ganymède (L =16) pour des électrons à 10 MeV. Ceci explique les très fortes contraintes radiatives  
calculées dans le cas de l’orbiteur d’Europe. 
 
 
Orbite de la sonde dans le plan X/Z (GphiO) 
  
 
Orbite de la sonde dans le plan X/Y (GphiO) 
a i 
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Figure 4.1-3 Processus physique intégrés dans Salammbô pour les électrons (crédits: ONERA) 
Ce modèle donne des résultats de qualité, cohérents avec les mesures Radio comme représenté Figure 
4.1-4 
 
Figure 4.1-4 Comparaison entre les observations des ceintures de radiations faites par le VLA et les prévisions du modèle 
Salammbô (crédits: ONERA) 
Ces modèles, permettent un calcul est réalisé en considérant les électrons jusqu’à 1 GeV pour 
simuler précisément la dose reçue par un orbiter. Les résultats de ce calcul effectué à l’ESA sont résumés 
Table 4 
Durant les premiers 18 mois de la mission, comprenant les survols de Callisto et l’étude de 
Jupiter, les orbites sont elliptiques autour de Jupiter et la dose totale reçue reste faible (22 krad). La plus 
grande partie du flux radiatif est reçue lors des phases orbitales elliptiques et circulaires autour de 
Ganymède. Durant cette partie de la mission, la sonde restera continuellement dans les zones internes 
de la magnétosphère de Jupiter (inférieur à 12 rayons de Jupiters) et sera donc soumise à un flux 
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d’électrons énergétiques très fort, correspondant à une dose estimée à 52 krad en dessous de 10 mm 
d’aluminium.  
 
Figure 4.1-5 Résumé de la couverture du modèle JOSE (crédits: ONERA) 
Table 4 Calcul de dose en dessous de 10 mm d’aluminium 
Arrivé à Jupiter et transfert 
à Callisto 
8 krad 
Etude de Callisto 12 krad 
Calisto à Ganymède 2 krad 
Ganymède orbite elliptique 15 krad 
Ganymède orbite circulaire 37 krad 
Total 74 krad 
 
Cependant, ces estimations du modèle JOSE ne prennent pas en compte l’impact local des 
lunes et de Ganymède ,en particulier durant les phases orbitales de la mission. La prise en compte de 
cette influence pourrait amener à une réduction du blindage nécessaire comme indiqué Figure 4.1-7. 
Pour l’instant le scénario originel place une dose totale de 75 krad en dessous de 10 mm d’aluminium. 
On remarque avec les courbes mauve et bleu que la très grosse majorité de cette dose provient des 
électrons énergétiques ou « trapped electrons », ce qui justifie la focalisation de cette partie sur les 
électrons énergétiques. 
Le but de l’étude suivante sera donc de préciser les chiffres précédents en calculant la 
diminution de flux relatif en fonction de différents paramètres orbitaux et d’étudier l’impact sur la 
faisabilité de la mission.  
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Figure 4.1-6 Flux d'électrons estimés par JOSE à différentes orbites autour de Jupiter entre 1 keV et 10 MeV (crédits: ONERA). 
On remarque l’augmentation des flux à hautes énergie à mesure qu’on se rapproche de Jupiter. 
 
Figure 4.1-7 Représentation de la dose totale reçus en krad par l’orbiteur en fonction de l’épaisseur du blindage. Sont 
représentées aussi  les différentes participations des populations de particules à la dose reçue. On remarque que les électrons 
énergétiques participent à la très grosse majorité de la dose reçus. Ce graphique permet d’évaluer rapidement l’influence 
directe en termes de blindage qu’aurait une diminution de la dose radiative. Par exemple un passage de 75 krad à 100 krad 
équivaut à une diminution de 1mm d’Aluminium sur l’épaisseur totale du blindage. 
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4.2 Réduction de densité d’électrons énergétiques vue par un orbiteur 
Dans ce chapitre nous allons étudier la réduction de densité relative vue par un orbiteur  polaire 
de Ganymède pour différentes configurations orbitales et ainsi estimer la réduction de dose attendue.  
Note : Nous parlerons ici indifféremment de réduction de densité ou de flux ces deux notions 
étant équivalentes dans notre simulation. En effet, le mouvement des particules étant supposé isotrope 
dans notre modèle, une diminution de X% de la densité relative impliquera une diminution de X% du flux 
différentiel sur 4π.sr reçu par un orbiteur et vice versa. 
Note 2 : Les courbes représentant les flux sur une orbite virtuelle possèdent une abscisse 
arbitraire, où 0° correspond à l’équateur côté queue, 90° au pôle nord, 180° à l‘équateur côté amont et 
270°  le pôle sud de Ganymède. 
4.2.1 Réduction sur une orbite circulaire polaire 
En premier lieu,  en vue de comprendre le comportement des électrons fortement énergétiques 
proches de Ganymède, nous avons effectué une simulation de la densité relative, vue par un orbiter 
virtuel, le long d’une orbite circulaire polaire. Plusieurs simulations ont été effectuées à 200, 500 et 800 
km, pour des énergies de 250 keV à 500 MeV pour un modèle de champ paramétrique correspondant au 
survol G2. Ce survol correspond au survol de plus basse altitude, le modèle de champ résultant est ainsi 
plus fiable pour des orbites basses. Le plan de l’orbite sera le plan X/Z GhpiO correspondant au plan des 
figures de la partie 3. L’axe X est la direction de l’écoulement, Y est dirigé vers Jupiter et Z complète le 
trièdre. 
La Figure 4.2-1 illustre le caractère « centre guide » du mouvement des électrons à basses 
énergies, avec une structuration bien définie des différentes zones.  Au niveau de l’équateur on retrouve 
une forte diminution de la densité relative (et donc du flux) due à la protection des lignes de champ 
fermées qui est particulièrement visible au niveau de la queue. L’augmentation progressive des densités  
au pôle nord à mesure que l’orbite progresse et inversement la diminution progressive au niveau du pôle 
sud est liée à la vitesse élevée de dérive longitudinale des électrons à cette énergie. En effet plus cette 
vitesse est forte plus la distance d est grande (Equation 3.3-1). Le vidage des tubes de flux est alors plus 
progressif du fait d’une probabilité plus élevée des électrons de pénétrer dans les tubes de flux en 
venant du plasma ambiant. La différence d’altitude de l’orbite influence particulièrement les diminutions 
au niveau des pôles et des zones de lignes de champ ouvertes, avec une différence de 20% entre la 
valeur de la densité relative à 200 km et 500 km (60% contre 80%). A 200 km la valeur moyenne de 
diminution pour ce type d’orbite dépasse 65% alors qu’elle n’est que de 58% à 800 km. 
Sur la Figure 4.2-2, il est possible de comparer des courbes similaires à 10 et 100 MeV. On 
remarque que la courbe à 10 MeV est relativement proche de celle à 250 keV. En effet, à cette énergie, 
les électrons ont encore un mouvement quasi adiabatique, et les diminutions de densité sont proches de 
celles observées à 250 keV (autour de 60% à 200 km et 53% à 800 km). 
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Figure 4.2-1 Densité relative d’électrons à  250 keV en % de flux externe,  vue par un orbiteur circulaire virtuel de Ganymède. 
La courbe pleine représente une orbite à 200 km, la courbe pointillée à 500 km et la courbe mixte à 800 km. L’axe des 
abscisses est une échelle arbitraire décrivant la progression le long de l’orbite en commençant à l’équateur côté queue. Le 
plan de l’orbite est un plan X/Z GhpiO dans un plan parallèle à la direction de l’écoulement correspondant aux figures de 
densités relatives partie 3. 
En revanche, à 100 MeV, les effets de girations finis apparaissent et la vitesse de dérive 
horizontale des électrons devient quasi nulle, ce qui amplifie les déplétions de densité au niveau des 
zones polaires. La réduction totale de flux est plus franche, atteignant 66% en moyenne sur l’orbite à 200 
km. 
 
Figure 4.2-2 Densité relative d’électron à 10 et 100 MeV en % de flux externe, vue par un orbiteur circulaire virtuel de 
Ganymède. La courbe pleine représente  une orbite à 200 km, la courbe pointillée à 400 km et la courbe mixte à 800 km. L’axe 
des abscisses est une échelle arbitraire décrivant la progression le long de l’orbite en commençant à l’équateur côté queue. 
Le plan de l’orbite est un plan X/Z GhpiO dans un plan contenant la direction de l’écoulement correspondant aux figures de 
densités relative partie 3. 
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A très haute énergie, les effets de girations sont tels que la densité relative redevient très 
importante et quasi homogène comme le montre la Figure 4.2-3. Le phénomène de vidage de tube de 
flux n’est plus efficace et la densité relative moyenne sur une orbite atteint plus de 60% à 200km et près 
de 70% à 800km. 
 
Figure 4.2-3 Densité relative d’électron à 500 MeV en % de flux externe,  vue par un orbiteur circulaire virtuel de Ganymède. . 
La courbe pleine représente  une orbite à 200 km, la courbe pointillée à 400 km et la courbe mixte à 800 km. L’axe des 
abscisses est une échelle arbitraire décrivant la progression le long de l’orbite en commençant à l’équateur côté queue. Le 
plan de l’orbite est un plan X/Z GhpiO dans un plan contenant la direction de l’écoulement correspondant aux figures de 
densités relative partie 3. 
 
4.2.2 Réduction de flux en fonction de l’énergie 
Après cette première étude des variations de la densité relative sur une orbite, nous  allons ici 
comparer notre modèle aux résultats du modèle JOSE utilisé par l’ESA. Ainsi nous pourrons étudier la 
diminution du flux dans l’exemple d’une orbite polaire dans le plan X/Z GphiO dans une configuration 
magnétique G2.  
Pour cela, il faut calculer le facteur de réduction à plusieurs énergies. L’ESA nous a fournis un 
exemple de flux moyen calculé par ce modèle sur une gamme d’énergie de 0.1 à 1000MeV à l’orbite de 
Ganymède. Ce flux est un flux différentiel à une énergie donnée. Ces chiffres sont donnés sur la Table 5. 
Pour chacune de ces énergies, nous avons calculé le facteur de réduction à appliquer en prenant 
l’exemple d’une orbite polaire circulaire dans le plan X/Z GphiO pour une configuration G2. L’orbite a été 
prise à 200km, 500km, 800km, et 5000km. Les résultats de ce calcul sont donnés Figure 4.2-4Table 5. 
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Table 5 Flux moyen intégré donné par JOSE 
EnergyMeV Flux moyen  (cm-2.s-1.sr-1) 
0,1 6,51E+06 
0,2 3,67E+06 
0,4 1,95E+06 
0,6 1,18E+06 
0,8 7,10E+05 
1 4,80E+05 
2 1,42E+05 
4 2,94E+04 
6 1,18E+04 
8 6,13E+03 
10 3,69E+03 
20 3,90E+02 
40 3,70E+01 
60 9,34E+00 
80 3,51E+00 
100 1,65E+00 
200 1,56E-01 
400 1,48E-02 
600 3,74E-03 
800 1,41E-03 
1000 6,59E-04 
 
Le facteur de réduction varie de manière significative. A 100 keV, la réduction est importante 
(autour de 65% à 200 km) et reste relativement constante jusqu’à ce que les premiers effets  des rayons 
de girations apparaissent autour de 2 MeV. Le facteur de réduction diminue alors de quelques pour 
cents, la protection offerte par les lignes de champ fermées étant moins importante. Cependant, après 
10 MeV, on assiste à une ré-augmentation de la protection due à la diminution de la vitesse de dérive 
des électrons magnétosphériques. Cette vitesse s’annule autour de 200MeV,  où la diminution de flux est 
la plus importante, autour de 70% à 200 km, (la valeur exacte où cette vitesse s’annule est 133MeV dans 
la configuration magnétique G2). Cette valeur se situe entre deux points de calcul sur notre courbe (100 
et  200MeV), ce qui explique que le maximum de la courbe à 5000 km ne soit pas aligné totalement avec 
les autres maximums. Lorsque l’énergie augmente, la vitesse radiale des électrons s’inverse et 
augmente, la protection offerte par la planète diminue alors fortement pour atteindre à peine 10% à 
5000 km. Par ailleurs l’influence de l’attitude de l’orbite reste  modérée. Les courbes à 200, 500 et 800 
km sont relativement similaires, il faut s’éloigner fortement de la planète (5000 km) pour obtenir une 
diminution significative de la protection offerte par ganymède. 
Nous avons appliqué ces facteurs de réduction aux données de la Table 5 pour tracer les courbes 
suivantes, Figure 4.2-5 et Figure 4.2-6.  
Comme attendu, le flux est plus important aux basses énergies avec une réduction importante, 
de 40% à 60% en fonction des orbites. La réduction est de plus de 60% pour les orbites basses autour du 
95 
 
point où les vitesses (dérive et convection) s’annulent (à 130MeV). Sur des orbites plus éloignés, le flux 
reçu par l’orbiteur se rapproche du flux externe. L’influence du rayon de l’orbite diminue quand l’énergie 
augmente. Cela s’explique par les effets de giration qui ont tendance à « lisser » les effets de la structure 
magnétique sur les trajectoires des électrons. 
 
Figure 4.2-4  Facteur de réduction moyen pour des électrons entre 0.1 et 1000 MeV sur une orbite à 200 km (_) 500 km (--) 
800 km (-.-) et 5000 km (-…-). Les orbites sont circulaires polaires dans le plan X/Z. Une valeur de 1 correspond à une 
protection totale des électrons énergétiques et une protection de 0 à un environnement Jovien non perturbé. 
Ces calculs détermine qu’en moyenne, plus de 50% du flux électronique est écranté pour une 
orbite basse (<500km) dans la configuration G2 dans le plan X/Z. Nous avons fournis ces résultats à 
l’équipe « environnement spatial » d’EADS Astrium qui a ensuite démontré qu’il en résultait un gain d’au 
moins 18 krad derrière 10 mm d’aluminium soit une diminution de 50% pour la phase orbitale circulaire 
autour de Ganymède. Cette valeur correspond à 25% du budget total radiatif de la mission. 
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Figure 4.2-5 Flux moyen d’électrons à l'orbite de Ganymède Calculé par JOSE (en plein) et estimé pour un orbiteur avec notre 
modèle pour une orbite de 200 km (..) à 500 km -.-) 800 km (--) et à 5000 km (-…-) entre 0.1 et 20 MeV 
 
Figure 4.2-6 Flux moyen d’électrons à l'orbite de Ganymède Calculé par JOSE (en plein) et estimé pour un orbiteur avec notre 
modèle pour une orbite de 200 km (..) à 500 km -.-) 800 km (--) et à 5000 km (-…-) entre 40 et 1000 MeV 
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4.2.3 Influence des paramètres orbitaux 
L’orbite de base étudiée dans la partie précédente était une orbite circulaire pour a=0° (dans de 
plan X/Z GphiO). Pour étudier le cas extrême inverse, on se place maintenant dans le plan Y/Z Gphio, 
donc avec a=90°. L’orbite sera alors dans un plan perpendiculaire à l’écoulement, qui permet à l’orbiteur 
de traverser les zones de lignes de champ fermés, toujours présentes car faiblement compressées, et les 
zones  polaires où les phénomènes de vidage de tubes de flux sont importants. 
A 250 keV, on observe que la diminution de flux moyen est bien plus importante qu’à a=0° 
comme on le note sur la Figure 4.2-7. Le vidage du tube de flux d’électrons au niveau des pôles (en 90° et 
270°) est très important, avec une extension spatiale forte si on compare au cas a=0°. Ce phénomène est 
perceptible sur une grande partie de l’orbite (entre 10° et 140° et entre 200° et 350°). De même, la 
protection quasi totale offerte par les lignes de champ fermées est observable lors des deux passages à 
l’équateur magnétique (entre 150° et 180° et entre 320° et 360°). 
 
Figure 4.2-7 Comparaison de la densité relative d’électrons de 250 keV vue par un orbiteur circulaire virtuel à 500 km. Le plan 
de l’orbite en traits pleins est un plan Y/Z GphiO perpendiculaire au plan de l’écoulement et donc des figures de la partie 3. Le 
plan de l’orbite en tirets est un plan X/Z GphiO parallèle au plan de l’écoulement de plasma froid. 
Par comparaison, dans le cas a=0°, les passages au niveau de l’équateur n’offrent que peu de 
protection du fait de la forte compression des lignes de champ fermées (à peine 50% du flux incident 
était écranté). Au total, la protection moyenne sur l’orbite atteint 75% contre 65% pour le cas a=0°. 
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Cette protection accrue est aussi parfaitement visible à 10 et 100 MeV, avec une grande 
extension de la protection offerte par les lignes de champ fermées et un fort phénomène de vidange de 
tube de flux, en particulier à 10 MeV. A 100 MeV, les densités maximums atteintes restent très réduites 
(à peine 70% contre plus de 85% pour le cas a=0°) comme on le voit Figure 4.2-8 les densités moyennes 
obtenues sur ces orbites sont ainsi significativement diminuées. On atteint 40% à 10 MeV et à peine 35% 
à 100 MeV. 
A 500 MeV, la courbe pour l’orbite dans le plan Y/Z se rapproche de celle obtenue pour une 
orbite dans le plan X/Z, du fait d’effets de rayons de giration très importants à ces énergies (Figure 
4.2-9). On retrouve une densité moyenne à cette altitude  de l’ordre de 65%. 
 
Figure 4.2-8 Comparaison de la densité relative d’électrons de 10 et 100 MeV vue par un orbiteur circulaire virtuel à 50 0km 
pour la configuration G2 avec a=0° donc une orbite dans le plan X/Z GphiO (pointillés) et avec a=90° donc une orbite dans le 
plan Y/Z GphiO (traits pleins).  
En conclusion, concernant les réductions de dose, on remarque que le plan X/Z semble moins 
favorable que le plan Y/Z pour un orbiteur circulaire polaire. Pour minimiser les dégâts causés par les 
électrons énergétiques, il conviendrait donc de se rapprocher d’une orbite correspondant à ce cas 
favorable. En réalité, l’orbite de la sonde variera  entre ces deux configurations. A basses altitudes, il sera 
impossible à l’orbiteur de se placer en configuration orbitale synchrone avec Ganymède, il évoluera donc 
alternativement entre ces deux configurations. Il faut cependant noter que la réduction de 18 krad 
mentionnée précédemment représente une valeur minimale sur une orbite circulaire basse. La réduction 
totale lors des 3 mois de la phase circulaire sera donc probablement supérieure à cette estimation. 
L’étude de différentes configurations magnétiques de Ganymède nous permet aussi d’étudier les 
variations de la diminution de la densité d’électrons énergétiques en fonction du positionnement de 
Ganymède par rapport à l’équateur magnétique Jovien. En étudiant les courbes de densité à 500 km, 
pour une configuration correspondant au survol G8, on observe certaines  différences par rapport à la 
configuration G2. 
La Figure 4.2-10 représente le calcul de densité relative à 250 keV pour les configurations G2 et 
G8. On note que la densité relative de particules observée pour le survol G8 est ici légèrement plus 
faible. La densité moyenne atteint 34,9% contre 40% dans la configuration G2. En particulier, côté queue, 
la zone équatoriale est quasi-vide de particules venant de l’extérieur. Cela s’explique par le fait que 
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l’orientation du champ magnétique Jovien est quasi antiparallèle à la direction du dipôle dans cette 
configuration. 
 
Figure 4.2-9 Comparaison de la densité relative d’électrons de 500 MeV vue par un orbiteur circulaire virtuel à 500 km pour la 
configuration G2 avec a=0° (pointillés, plan X/Z GphiO) et avec a=90° (traits pleins plan Y/Z GphiO).  
On a alors une plus grande extension des lignes de champ fermées (surtout côté queue). De même les 
effets de rebonds (Ganymède/Jupiter) et de vidange de tubes de flux sont  légèrement plus efficaces à 
basse énergie. En effet, la surface représentant l’empreinte des lignes de champ ouvertes au pôle est 
plus étendue que dans le cas  G2.  Cette surface est ici quasiment perpendiculaire au mouvement de 
rebond des électrons, contrairement au cas  G2  où cette surface faisait un angle de ~ 70° avec ce même 
mouvement. La surface d’absorption résultante est donc supérieur d’un facteur 1/cos(30)² ce qui 
accentue la diminution de densité relative résultante dans le cas d’une corotation perpendiculaire à l’axe 
Z. La combinaison de ces deux effets explique qu’on observe des particules venant du réservoir externe 
essentiellement dans les zones amont de la magnétosphère. 
A 10 MeV, on observe encore la même forme de courbe, ce qui semble impliquer une forte 
réduction totale du flux sur l’orbite. La différence de réduction entre les deux configurations semble 
encore accentuée par rapport au cas précédent, avec une différence de plus de 7% dans le flux moyen 
total (39% pour le cas G8 contre 46,2% dans le cas G2). Cette tendance semble s’inverser autour de 100 
MeV avec une diminution supérieure pour la configuration G2 (le flux moyen est ici de 54% contre 38% 
dans le cas G8), en particulier au niveau des zones de vidage de tubes de flux. Cette différence peut 
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s’expliquer par l’influence de la configuration des lignes de champ sur l’annulation de la vitesse de 
dérive.  
 
Figure 4.2-10 Comparaison de la densité relative d’électrons de 250 keV vue par un orbiteur circulaire virtuel à 500 km pour la 
configuration G2 (pointillés) et G8 (traits pleins). Le plan de l’orbite est un plan X/Z GphiO donc parallèle au plan de 
l’écoulement. 
A ces énergies, les effets de giration deviennent très importants et la vitesse de dérive des 
électrons joviens est proche de 0. Ces deux aspects ont tendance à entrer en compétition, le premier 
tendant à augmenter le flux relatif alors que le second augmente l’efficacité de vidage des tubes de flux 
et donc la protection fournie par Ganymède. La différence d’inclinaison des lignes de champ externes 
entre les deux configurations implique une différence de vitesse limite de dérive pour les électrons 
comme expliqué à la partie 3.3.1. En effet, l’inclinaison forte des lignes de champ externes dans le cas 
d’une configuration G2 implique un déplacement plus lent des électrons en corotation, relativement à la 
trace géométrique de ces lignes de champ, décrit en Figure 3.3-4.L’énergie nécessaire pour que la vitesse 
de dérive magnétique compense la vitesse de corotation est donc  légèrement plus élevée que dans le 
cas G8. L’augmentation brusque de densité dans le cas G8 à 100 MeV traduit  probablement que 
l’inversion de la vitesse de dérive des électrons décrite Figure 3.3-3 s’est déjà produite et que les effets 
de girations commencent à dominer la forme des courbes de densité relative. Au contraire dans le cas 
G2, on est proche d’une vitesse de dérive nulle d’où une forte diminution de flux.  
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Figure 4.2-11 Comparaison de la densité relative d’électrons de 10 et 100 MeV vue par un orbiteur circulaire virtuel à 500 km 
pour la configuration G2 (pointillé) et G8 (trait plein).Le plan de l’orbite est un plan X/Z GphiO donc parallèle au plan de 
l’écoulement. 
La Figure 4.2-12 représente une courbe similaire à 500 MeV. On remarque encore ici que l’effet 
de protection de la magnétosphère s’estompe du fait des effets de giration trop importants.  Cependant 
dans le cas du d’une orbite en configuration G8, l’efficacité du vidage de tubes de flux semble subsister 
plus longtemps. 
Malgré la difficulté à extrapoler à basses altitudes une paramétrisation réalisée pour un survol à 
hautes altitudes, les résultats obtenus lors de simulation d’orbite circulaire correspondent aux attentes.  
En particulier, nous avons confirmé que les effets de protections équatoriaux et polaires sont amplifiés 
par une inclinaison plus faible entre le champ magnétique ambiant et celui de Ganymède, au moins  
jusqu’à 10 MeV. Cette plage d’énergie représentant la majorité de la dose cumulée reçue, la dose totale 
attendue dans cette configuration sera donc plus faible que dans la configuration G2. 
La mission JGO incluant des phases orbitales elliptiques où la diminution de flux associée 
pourrait être significative, nous allons maintenant simuler ces orbites et les densités relatives associées. 
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Figure 4.2-12 Comparaison de la densité relative d’électrons de 500 MeV  vue par un orbiteur circulaire virtuel à 500 km pour 
la configuration G2 (pointillés) et G8 (trait plein). Le plan de l’orbite est un plan X/Z GphiO donc parallèle au plan de 
l’écoulement. 
 
4.2.4 Orbites elliptiques 
Si les orbites circulaires sont  plus simples à analyser du point de vue de la prise en compte des 
paramètres orbitaux, notre code permet aussi de simuler des orbites elliptiques et d’étudier les densités 
relatives et donc les flux associés. Nous allons donner ici des exemples de résultats pour deux cas 
différents. Les orbites elliptiques seront des orbites polaires avec un périastre à 200 km et un apoastre à 
10000 km, ce qui correspond aux orbites actuellement retenues pour la phase elliptique autour de 
Ganymède. Une première orbite aura un périastre au niveau de l’équateur en X=+Rg alors que la 
deuxième orbite aura un périastre au niveau du pôle nord. Nous étudierons ces orbites à deux énergies, 
5 et 100 MeV. Nous avons utilisé une configuration magnétique G2, avec une orbite polaire dans un plan 
X/Z GphiO, pour identifier la diminution de densité dans le cas le moins favorable.  
Sur la Figure 4.2-14 on note les différences entre les deux types d’orbites : l’orbite en traits 
pleins a un périastre en –X. La valeur en 0° correspond à l’apoastre de l’orbite au niveau de l’équateur 
dans la queue, ce qui explique la valeur élevée de la densité relative.  A 70° on atteint même 100%, ce 
qui s’explique par une sortie de la magnétosphère de Ganymède. 
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Figure 4.2-13 Comparaison des densités d’électrons à 5 MeV pour des orbites elliptique de périastre 200 km et d’apoastre 
10000 km dans la configuration G2. La courbe plein représente une orbite avec un périastre a l’équateur en –X GphiO et la 
courbe en tirets un périastre au pôle sud. L’abscisse est arbitraire et conforme aux autres courbes similaires. 
L’orbite en tirets atteint son périastre à 90°, avec une valeur relativement faible de la densité 
relative. Le périastre de l’orbite pleine se situe dans les zones de lignes de champ fermées, ici  autour de 
180°, avec une densité quasi nulle. Les deux orbites affichent une densité relative moyenne proche de 
59%, ce qui traduit un fort effet d’écrantage de Ganymède, menant à une réduction sensible de la dose 
reçue par un orbiteur, même le long d’une orbite hautement elliptique. A 100 MeV, l’influence de la lune 
est également très significative, en particulier du fait des phénomènes de vidage de tubes de flux visibles 
autour de 45° et 270° (Figure 4.2-14). On note une diminution importante des flux même aux apoastres 
des orbites,  le flux restant globalement peu élevé au périastre. Le maximum atteint reste de 80% pour 
les 2 orbites. Ce résultat s’explique aussi par l’observation des cartes de densité d’électrons décrites dans 
la partie 2. En effet, on remarque qu’à très hautes énergies, les limites de la magnétosphère s’effacent et 
l’influence du champ magnétique sur les particules a tendance à s’étendre, ce qui augmente la 
diminution du flux à longue distance de Ganymède. Sur les deux trajectoires, la diminution moyenne de 
flux atteint 50%, ce qui confirme l’importance de la protection apportée par Ganymède même dans le 
cas d’orbites hautement elliptiques. 
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Figure 4.2-14 Comparaison des densités d’électrons à 100 MeV pour des orbites elliptiques de périastre 200 km et d’apoastre 
10000 km dans la configuration G2. La courbe pleine représente une orbite avec un périastre à l’équateur en –X GphiO et la 
courbe en tirets un périastre au pôle sud. L’abscisse est arbitraire et conforme aux autres courbes similaires.  
4.3 Conclusion et discussion 
Nous avons montré l’importance de la protection de Ganymède pour la réalisation de la mission 
EJSM. Selon les orbites, le flux reçu par un orbiteur va être fortement diminué,  jusqu’à plus de 60% pour 
des orbites circulaires proches.  La trajectoire adoptée par la mission n’étant pas fixée définitivement, il 
est impossible de donner une estimation précise de la réduction totale des radiations. 
Cependant, nous avons noté que, lors de la phase circulaire, une orbite dans le plan X/Z avec une 
configuration magnétique G2 est la plus défavorable. De plus, les comparaisons avec les données EPD 
nous ont montré que les estimations de densités, et donc de flux, côté queue, étaient sans doute 
surévaluées. L’étude des particules piégées a montré aussi que l’existence de trajectoires stables était 
impossible au-delà de quelques centaines de keV. Par ailleurs, l’accumulation de particules énergétiques 
dans les ceintures est improbable du fait de la compression des lignes de champ fermées en amont de la 
planète. Tous ces phénomènes nous permettent donc d’affirmer qu’une estimation d’une diminution de 
50% des radiations lors de la phase circulaire proposée par EADS Astrium est justifiée.  
La prise en compte d’une telle diminution, fixée à 50%, pourrait permettre de gagner 25% sur le 
bilan de dose totale, soit 18 krad ce qui correspond, selon la Figure 4.1-7, à un blindage « passif » 
équivalent à 2mm d’aluminium. Les calculs réalisés par l’Esa lors des études de redéfinitions de la 
0                             72°                            144°                         216°                        288°                         360°            
Pôle Nord Pôle Sud 
105 
 
mission JGO, estime la dose radiative d’un survol d’Europe pendant la phase d’insertion orbitale autour 
de Ganymède à moins de 20 krad. Nous n’avons pas quantifié les gains possibles  sur l’orbite elliptique, 
du fait de la trop grande variabilité des configurations. Cependant, on peut conclure de notre analyse 
qu’ils devraient être significatifs (30 à 40%).  L’étude montre donc que la prise en compte de Ganymède 
dans le bilan de radiation peut être cruciale pour la redéfinition de la mission. Par exemple, il n’est pas 
exclu que le gain espéré par l’écrantage de Ganymède « compense » un passage au-dessus d’Europe. 
Une optimisation des paramètres orbitaux à Ganymède, couplé à un calcul précis de flux pour les 
trajectoires finales, permet d’espérer la réalisation d’un ou de plusieurs survols sans avoir à changer le 
bilan radiatif original estimé à partir de JOSE.  
Nos résultats ont été repris par l’agence spatiale européenne et intégrés aux spécifications d’une 
reformulation de la mission via le « ESA MEMO on Radiation environnement spécification for Jupiter 
Mission Reformulation » (Erd 2011).  
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5 Simulation de l’interaction entre le plasma 
Jovien de faible énergie et la magnétosphère de 
Ganymède 
Une fois étudié de manière précise l’influence de Ganymède sur les particules énergétiques cette 
thèse va maintenant se focaliser sur le plasma de plus basse énergie corotant à l’orbite de Ganymède et 
son influence sur la formation de la magnétosphère de Ganymède. Pour cela nous allons développer une 
simulation de cette interaction via une approche dite « hybride ». 
Les simulations sont devenues des outils essentiels utilisées pour comprendre les plasmas du 
système solaire et leurs interactions avec les planètes, lunes, comètes et astéroïdes. Ces interactions 
dépendent à la fois des propriétés du plasma incident et de l’objet. Une excellente revue des interactions 
d’un plasma incident avec des exosphères, des ionosphères et des atmosphères de différents corps 
célestes peut être trouvée dans l’article de Ma (Ma, et al. 2008).  
De manière générale il existe trois grandes catégories de modèles (cf partie 2.5). Chacun de ces 
modèles fournit des informations importantes pour décrire ces interactions. Jusqu’à présent aucun 
modèle ne permet de simuler correctement l’ensemble de la région d’interaction allant généralement 
d’un régime  collisonnel (dans les ionosphères) à un régime non-collisionnel (comme le vent solaire ou le 
plasma magnétosphérique). Dans le cas de Ganymède il existe des simulations globales fluides/MHD 
mais aucune simulation hybride ou cinétique. Ces simulations ne pourront pas satisfaire notre objectifs 
d’étudier d’éventuels effets cinétiques à basse énergie via une simulation autochoérente.  
Après avoir étudié les simulations MHD existantes nous nous attacherons à décrire la simulation 
hybride de l’interaction entre Ganymède et le plasma Jovien que nous avons développé, en collaboration 
avec le Latmos et le LPP, pour analyser l’influence possible des effets cinétiques sur le plasma de basse 
énergie. 
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5.1 Les modélisations MHD de Ganymède 
Deux modèles fluides principaux existent dans la littérature pour décrire de façon globale la 
magnétosphère de Ganymède. Le modèle de Carol Paty et al (Paty et Winglee 2004) qui est un modèle 
MHD multi fluide et le modèle de Jia et al (Jia, et al. 2008) qui est un modèle MHD résistif (simple fluide). 
Nous allons brièvement décrire ces modèles pour ensuite comprendre les différences avec notre modèle 
hybride. 
5.1.1 Les différentes modélisations 
Le premier modèle est une description idéale de la magnétosphère réalisée par Patty et al (Paty, 
et Winglee 2004) Cette description 3D multi-fluide non résistive inclue une ionosphère. L’algorithme 
dérive de la simulation de Winglee (Winglee, 2004) utilisé pour modéliser l’interaction H+/O+ dans la 
queue magnétique terrestre. Cette simulation considère donc plusieurs fluides, un fluide de protons et 
un fluide d’ions oxygène. Ces fluides sont supposés de résistivité nulle. Dans le cas où un seul fluide est 
présent, les équations de la MHD idéale sont : 
Équation de continuité (  est la densité de masse  ⃗⃗ la vitesse fluide) 
  
  
     ⃗⃗     
Équation de la quantité de mouvement ( ⃗ est le courant,  ⃗⃗ le champ magnétique, p la pression 
thermique,  ⃗ la résultante totale des autres forces éventuellement considérées, (comme la viscosité ou 
la gravité) 
   ⃗⃗
  
  ⃗⃗   (  ⃗⃗) ⃗⃗    ⃗   ⃗⃗      ⃗ 
Équation de l’énergie (e est l’énergie interne et est relié à la pression thermique via l’indice polytropique 
γ, p=(γ-1) e 
  
  
  ⃗⃗ (  ⃗⃗)     ⃗⃗  ⃗⃗  
Équation de l’induction magnétique 
  ⃗⃗
  
   ( ⃗⃗   ⃗⃗)   
Dans le cas multi-fluide, l’équation de continuité est appliquée à chaque espèce en prenant en 
compte les pertes et créations dues aux échanges de charges éventuels, collisions etc. La somme de 
toutes les contributions de densité de masse est ensuite ajoutée pour résoudre une unique équation de 
la quantité de mouvement. Cette simulation possède aussi une ionosphère sphérique homogène. 
Les modèles MHD diffèrent les uns des autres par l’expression de leur loi d’Ohm et le traitement 
des différentes espèces ioniques. La loi d’Ohm relie la vitesse fluide au champ électrique. Dans le cadre 
de l’approximation de la MHD idéale cette relation s’écrit :  
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 ⃗    ⃗⃗   ⃗⃗ 
Le modèle de Jia et al (Jia, et al. 2008) s’appuie sur une version légèrement différente et le fluide 
n’est plus considéré comme infiniment conducteur, c’est le cadre de la MHD résistive. La loi d’Ohm 
s’écrit alors: 
 ⃗    ⃗⃗   ⃗⃗    ⃗ 
L’équation d’induction devient donc: 
  ⃗⃗
  
   ( ⃗⃗   ⃗⃗)      ⃗⃗ 
 
avec    =
 
    
 où    est la conductivité et    la perméabilité magnétique du vide, en négligeant le 
courant de déplacement ce qui élimine les ondes hautes fréquences (type ondes de lumières). Cela 
revient donc à supposer que les électrons ont une mobilité suffisamment grande le long des lignes de 
champ de  sorte qu’ils sont, soit dans un état stationnaire soit avec une vitesse de dérive. En prenant 
      on retrouve donc les équations de la MHD idéale. Le terme de conductivité simule la diffusion 
magnétique dans l’atmosphère due aux collisions neutres-ions et s’écrit alors   =
∑               
      
 
où   est la fréquence de collision électronique. 
Le code utilise une grille sphérique à pas variables qui permet d’avoir une résolution plus précise 
près de l’obstacle, tout en s’affranchissant de calculs inutiles loin en amont. Ainsi, près de Ganymède, la 
résolution atteint 26 km permettant une description très fine de la magnétosphère. Une ionosphère est 
aussi prise en compte avec la possibilité d’intégrer des échanges de charges. 
L’autre approche MHD adoptée pour la modélisation de l’interaction du plasma Jovien avec 
Ganymède est une approche multi-fluides. 
Les modèles multi-fluides diffèrent significativement des modèles MHD à un seul fluide. Ce 
formalisme inclut plusieurs populations décrivant le plasma avec des vitesses et des températures pour 
chaque espèce. Cela souligne que les électrons et les ions n’ont pas la même vitesse, pour les modèles 
avec un fluide pour représenter les électrons. Par conséquent le terme Hall est compris de manière auto-
cohérente. Cela permet d’avoir accès aux effets d’épaisseur de peau ionique. La dynamique de chaque 
composant du plasma (chaque fluide) est décrite par les équations de conservation de la masse, la 
quantité de mouvement et la pression. 
   
  
  ⃗⃗(   ⃗⃗     
  
  ⃗⃗ 
  
     ( ⃗   ⃗⃗   ⃗⃗  
   
  
    (⃗⃗⃗⃗⃗   ⃗⃗   (     ⃗⃗  ⃗⃗   
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Le sous-indice α représente les composantes des différentes espèces ioniques et les électrons 
qui constituent le plasma. Cette approche, adoptée par Carol Paty (Paty et Winglee 2004), a permis de 
présenter une première description 3D de la magnétosphère de Ganymède. Dans ce modèle, une 
ionosphère est également implémentée. L’ajout de terme source dans les membres droits des équations 
de conservation permet de modéliser le taux de production du plasma ionosphérique, l’échange de 
quantité de mouvement entre ions et neutres dû aux collisions inélastiques et des processus de 
chauffage ou de refroidissement (Schunk and Nagy, 2009). Ce modèle multi-fluide est une version 
adaptée du modèle développé par Winglee (Winglee, 2004) utilisé pour modéliser l’interaction H+/O+ 
dans la queue magnétique terrestre. Cette simulation considère donc plusieurs fluides, un fluide 
électronique, un fluide de protons et un fluide d’ions oxygène. Ces fluides sont considérés à résistivité 
nulle.  
5.1.2 Résultats 
Ces deux simulations donnent des résultats très satisfaisants sur les mécanismes de créations 
d’ailes d’Alfven. La simulation multi-fluide permet d’étudier la répartition des différentes espèces dans 
ces mêmes ailes comme indiqué Figure 5.1-1. On remarque que la pénétration du plasma Jovien dans la 
magnétosphère est faible, la densité de plasma Jovien dans les ailes restant faible (vignette de gauche). 
Au contraire le plasma ionosphérique semble confiné à l’intérieur des ailes d’Alfven et dans la queue 
magnétosphérique comme représenté sur les deux vignettes de droites avec des densités importantes 
principalement à l’intérieur de la magnétosphère de Ganymède. L’introduction du mouvement cyclotron 
des ions de hautes énergies dans cette simulation (Paty, Paterson et Winglee 2008) a aussi permis 
d’appréhender le rôle de ces mouvements cinétiques dans la forme de la magnétosphère de Ganymède. 
La magnétopause simulée alors s’éloigne de 60% de la surface de Ganymède par rapport à la simulation 
précédente, ce correspond mieux aux observations. (Paty, Paterson et Winglee 2008) 
 
Figure 5.1-1 Pression plasma à Ganymède en nP simulé par C. Paty et al pour différentes espèces ioniques (plasma Jovien, H+, 
O+ ionosphériques de Ganymède)(Paty et Winglee 2004) 
La précision et le réalisme de la simulation résistive (Jia, et al 2008) permet une représentation 
très précise des processus globaux dans la magnétosphère comme présenté Figure 5.1-2. L’influence de 
la résistivité du plasma sur l’écoulement peut ainsi être étudiée.  
On remarque une diminution de la vitesse fluide dans les ailes d’Alfven et son augmentation au 
niveau de la magnétopause. Jia et al ont montré ensuite qu’une augmentation de la résistivité de 
l’ionosphère et une modification des conditions limites internes permettaient encore d’améliorer la 
cohérence des simulations par rapport aux observations (Jia, et al. 2009). La très bonne résolution de 
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cette simulation permet  de bien rendre compte des mesures effectuées par Galileo comme indiqué 
Figure 5.1-3. 
 
Figure 5.1-2 Vitesse du plasma dans la magnétosphère de Ganymède simulé par Jia et al superposé avec les lignes de champ 
magnétique en noire. (Jia, et al 2008) On remarque l’accélération du plasma au niveau des frontières de la magnétosphère et 
un ralentissement général dans les ailes d’Alfven. 
Cependant, on l’a vu, de par leur formalisme fluide, ces simulations ne peuvent suivre 
précisément chaque particule. De plus, les effets de rayons de giration, importants dans le cas des 
espèces énergétiques lourdes comme illustré par C. Paty (Carol Paty 2005), ne peuvent pas être pris en 
compte de manière autocohérente. Il en est de même pour les distributions de vitesses non 
maxwelliennes et les échanges de charges qui ne peuvent être inclus de manière « cohérente » dans les 
simulations MHD.  
Une solution pour décrire ces phénomènes est d’avoir un modèle cinétique complet de 
l’environnement de Ganymède en résolvant l’équation de Laplace pour chaque particule considérée. Si 
cette solution semble théoriquement idéale, elle reste, pour l’instant, complétement inaccessible car 
infiniment trop lourde numériquement. On peut cependant faire intervenir un formalisme hybride pour 
s’affranchir de certaines limitations de la MHD.  
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Figure 5.1-3 Comparaison des résultats du modèle de Jia et al aux observations de l’instrument PLS dans le cas du survol G2 
(Jia, et al. 2009). La diminution général de la norme de la vitesse plasma dans les ailes d’Alfven est correctement modélisé. De 
même la norme du champ magnétique simulée est cohérente avec les observations. 
5.2 Description du modèle hybride 
Le code utilisé est une modèle général,  déjà fonctionnel pour Mars et Titan, réalisé par Ronan 
Modolo et Gérard Chanteur au Latmos-LPP. Mon travail durant cette thèse a été d’adapter cette 
simulation au cas de Ganymède. Nous allons décrire dans cette partie les bases physiques et théoriques 
de ce modèle général. 
5.2.1 Le formalisme Hybride 
Les simulations MHD ne peuvent pas décrire certains phénomènes cinétiques particuliers mais 
une description particulaire complète n’est pas envisageable actuellement suite aux contraintes 
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résultantes en terme de temps, de calcul et de mémoire. La solution adoptée par le formalisme hybride 
consiste en une approche intermédiaire. Les électrons, qui possèdent des rayons de giration globalement 
très faibles, sont décrits comme un fluide mais les espèces ioniques (proton, oxygène etc…) plus lourdes,  
seront décrites par un formalisme cinétique. Cette approche permet de décrire des phénomènes 
inaccessibles à la MHD (effet de giration, échanges de charge complexes, distributions non 
maxwelliennes) en gardant un temps de calcul raisonnable. En effet, comme dans la partie 3, pour 
décrire le mouvement complet d’une particule dans un champ électromagnétique, il est nécessaire de 
décrire complètement les girations et donc d’avoir un pas de temps cohérent avec la description d’une 
giropériode complète (typiquement 10 à 20 pas de temps par giropériode).  Or, comme nous l’avons vue, 
les électrons possèdent, à énergie égale, une giropériode extrêmement faible par rapport aux ions, 
nécessitant donc un pas de temps très réduit. Nous avons observé cet effet dans les chapitres 
précédents, nos simulations cinétiques nécessitant des temps de calcul beaucoup plus long pour l’étude 
des électrons énergétiques que pour l’étude des espèces ioniques. En s’affranchissant d’une description 
cinétique électronique, on peut donc adopter un pas de temps  permettant d’obtenir un temps de calcul 
de plusieurs minutes ou dizaines de minutes de temps réel. Nous avons vu que le premier invariant 
adiabatique est conservé pour les électrons jusqu’à plusieurs MeVs, l’approximation fluide pour ces 
particules restera donc très précise pour un plasma thermique de faible énergie. 
Les codes hybrides ont été développés ces vingt dernières années pour modéliser l’interaction 
de planètes non magnétisées avec le vent solaire comme  Vénus ou Mars,  (e.g. Moore et al., 1991; 
Brecht and Ferrante, 1997;  Shimazu, 1999; Kallio et Janhunen 2001, 2001; Modolo et al., 2005 et 2008). 
Ils ont permis de montrer l’importance des effets cinétiques sur l’écoulement du plasma autour de ces 
corps avec la description d’asymétries inédites et l’étude des comportements de différentes espèces 
ioniques. Le modèle de simulation que nous avons adapté ici à l’étude de Ganymède a été développé par 
R. Modolo et G. Chanteur pour l’étude, en premier lieu, des interactions entre Mars et le plasma Solaire 
et entre Titan et le plasma Kronien 
5.2.2 Le Modèle physique 
Comme indiqué précédemment le modèle hybride se place entre les modèles cinétiques purs et 
les modèles fluides MHD. Ils permettent de décrire des espaces de grande dimension sans négliger 
certains phénomènes cinétiques ayant lieu sur des échelles inférieures aux rayons de Larmor. Cette 
description reste valable lorsque la taille du système et des obstacles n’est pas trop grande face aux 
rayons de Larmor typique des particules. Ainsi, dans le cas de Ganymède, le rayon de Larmor typique des 
ions du plasma thermique est de l’ordre de 200 km soit environ un dixième de rayon de Ganymède. Nous 
verrons que cela représente la limite haute à laquelle le modèle hybride peut s’appliquer. En effet nous 
atteindrons des temps de calcul qui se révèleront quand même relativement important, nécessitant une 
parallélisation du code. Lorsque les échelles spatiales deviennent plus petites ou les phénomènes à 
décrire spatialement moins étendus on peut utiliser des codes particulaires comme dans la partie 
précédente. 
 L’algorithme utilisé par ce modèle s’appuie sur le schéma développé par A. Matthews, plus 
connu sous le nom de Current Advance Moment and Cyclic Leapfrog (CAM-CL) (Matthews 1994). Dans 
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les sections suivantes nous détaillerons les différentes étapes du schéma et leur implémentation dans le 
modèle parallèle. Auparavant nous rappellerons quelques propriétés génériques communes à 
l’ensemble des modèles hybrides. 
 Dans les modèles hybrides les particules sont accélérées par la force de Lorentz : 
    ⃗⃗⃗⃗
  
   ⃗⃗⃗ ⃗ 
 
 
    ⃗⃗⃗ ⃗
  
 
  
  
( ⃗    ⃗⃗⃗ ⃗   ⃗⃗) 
 
 
Le sous-indice j fait référence à une espèce de masse mj et de charge qj. Soit   ( ⃗  ⃗    la fonction 
de distribution d’une espèce « s » dont l’évolution est régie par l’équation de Vlasov faisant intervenir le 
champ électromagnétique déterminé de manière auto-cohérente à partir de la dynamique de toutes les 
particules via les équations de Maxwell. La densité   (      de l’espèce s’écrit : 
  (     ∫  (        
   
La vitesse fluide  ⃗⃗⃗⃗⃗(     : 
  ⃗⃗⃗⃗⃗(     ∫  ⃗   (        
   
 
La densité de courant ionique   ⃗⃗⃗(     : 
  ⃗⃗⃗(         (     ⃗⃗  (     
  
On peut alors définir les quantités de densité de masse   , de courant ionique  ⃗  et de charge ionique  . 
  (     ∑  (       
 (     ∑  (       
 ⃗  ∑  ⃗⃗⃗(     
       
 
Avec   la charge de l’espèce s et   sa masse. 
La dynamique des électrons est régie par l’équation de conservation de la quantité de mouvement 
    
  ⃗⃗ 
  
     ( ⃗   ⃗⃗   ⃗⃗)      
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Le fluide électronique est considéré à inertie nulle, pour s’affranchir des oscillations plasma, l’hypothèse 
de neutralité macroscopique du plasma contraint       . On otbient finalement,  
    
  ⃗⃗ 
  
     ( ⃗   ⃗⃗   ⃗⃗)      
 
Où  ⃗⃗  est la vitesse électronique fluide et Pe le tenseur de pression électronique. Ce modèle ne 
résout pas d’équation d’énergie pour les électrons et nous utilisons une équation de fermeture simple 
sur la pression électronique. Nous supposons ce fluide isotrope et le fluide électronique adiabatique avec 
un index polytropique de 2.  
On peut alors écrire l’équation de fermeture sur la pression électronique 
           
 
avec    la densité électronique,     la constant de Boltzmann,    la température électronique et 1 le 
tenseur identité. 
Le champ électromagnétique est traité dans une approximation basse fréquence qui permet de négliger 
le courant de déplacement dans l’équation d’ampère : 
  ⃗⃗   ⃗⃗        ⃗⃗ ⃗⃗ ⃗⃗⃗    (  ⃗⃗⃗ ⃗   ⃗) 
 
 
L’évolution de l’induction magnétique est régie par l’équation de Faraday : 
   ⃗⃗
  
   ⃗⃗   ⃗ 
 
 
Et contrainte par l’équation de conservation de flux d’induction magnétique  
  ⃗⃗  ⃗⃗    
 
 
En combinant l’équation d’Ampère à l’équation de conservation de la quantité de mouvement 
électronique, le champ électrique peut être résolu directement et devient une fonction d’état. 
L’expression du champ électrique s’écrit donc : 
 
 ⃗⃗(   ⃗  ⃗⃗   )   
 ⃗   ⃗⃗
 
 
( ⃗⃗   ⃗⃗)   ⃗⃗
   
 
 ⃗⃗P 
 
 
 
5.2.3 Schéma d’intégration 
La résolution de ces équations se fait sur un maillage dont les pas spatiaux seront notés   ,    
et   , le pas temporel sera noté   . Chaque grandeur physique sera définie sur les nœuds du maillage 
c’est-à-dire aux points d’intersection des segments décrivant la maille. Les particules se déplacent elles 
dans tout le domaine. Pour s’affranchir de problèmes numériques, il faut que le pas de temps satisfasse 
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la condition de Courant-Friedrichs-Levy ou CFL qui impose qu’une particule se déplacer d’au maximum 
une cellule au cours d’un pas de temps (Δ  ≤      Δ ). Par ailleurs, pour stabiliser le code, il faut que le 
pas de temps soit suffisamment petit pour pouvoir décrire correctement la giration des particules autour 
des lignes de champ (il faut au moins dix points pour représenter la giration d’une particule sur une 
période). Dans le cas présent cela correspond donc à avoir un pas de temps plus petit que la plus petite 
giropériode des ions considérés dans le plasma (dans notre cas ça sera les ions H+). 
Pour représenter les ions nous utiliserons la notion de macro-particules, le nombre d’ions total 
réel étant largement trop important. Ces macro-particules seront une représentation d’un nombre finis 
d’ions et sont pondérés par des poids statistiques qui permettent une représentation physique. Une 
macro-particule avec un poids élevé représentera plus d’ions physiques. Chaque macro-particule 
représente donc un ensemble d’ions qui ont les mêmes propriétés : même masse, même charge et 
même vitesse. Cette méthode à l’avantage de permettre la description de particules minoritaires mais le 
nombre de macro-particules doit rester élevé pour éviter les trop fortes fluctuations qui seraient non 
physiques. La contribution du poids des macro-particules aux nœuds du réseau dans le cas d’une 
description lagrangienne est déterminé selon la position relative de la particule selon le schéma la Figure 
5.2-1  généralisé en 3D. Ainsi le poids ramené à un nœud du réseau sera la somme des contributions des 
8 microparticules voisines. 
 
Figure 5.2-1 Attribution des poids des particules aux points de la grille. La surface a est attribué au nœud A et ainsi de suite 
pour chaque nœud du réseau 
Le schéma d’intégration utilisé sera le schéma de Matthews qui repose sur la décomposition du 
pas de temps principal en sous pas de temps pour effectuer l’intégration des équations. Il est décrit dans 
le mémoire de thèse de Ronan Modolo (R. Modolo 2004) et l’article de Matthews associé (Matthews 
1994) et sera résumé brièvement ici : 
A l’instant n sont connus  ⃗⃗   ⃗     
     
 et   
     
 ce qui permet de déterminer       (  
∑   (       avec  (    la contribution de la particule en  ) 
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Le champ magnétique est alors avancé d’un demi-pas de temps : 
 ⃗⃗       ⃗⃗  
  
 
   ⃗(    ⃗⃗  ⃗⃗   ) 
 
Avec  ⃗(    ⃗⃗  ⃗⃗   ) vérifiant l’équation du champ électrique. 
Pour réaliser ce calcul le schéma de Matthews intègre le champ magnétique entre n et n+1/2 sur un 
cycle de p sous pas de temps de valeur h=
  
  
. Deux copies du champ magnétique correspondant aux sous 
pas de temps paires et impaires sont utilisées. Les calculs de champ magnétique d’une copie utilisent 
ainsi une estimation du champ électrique de l’autre copie. Les deux copies sont ensuite comparées et 
moyennées si la différence dépasse une valeur seuil fixé arbitrairement. 
On calcule ensuite  ⃗      grâce à  ⃗(        ⃗  ⃗⃗        ) puis ensuite  
 ⃗       ⃗(        ⃗       ⃗⃗        ) 
On peut ensuite avancer la vitesse en utilisant la prédiction du champ électrique  
  
      
    
 
 
( ⃗  
 
    
  
 
   ⃗⃗       
Finalement, on détermine les densités de charges et de courants ioniques puis les champs électriques et 
magnétiques 
 ⃗⃗      ⃗⃗      
  
 
   ⃗(      ⃗     ⃗⃗(     
   ) 
 ⃗     ⃗(      ⃗     ⃗⃗      
   ) 
5.2.4 Description du modèle parallèle 
Le modèle implémenté à la base était un modèle séquentiel adapté du modèle martien. 
Cependant les temps de calculs nécessaires pour réaliser cette simulation avec une résolution correcte 
(de l’ordre de 500 km) se sont révélés extrêmement importants (plusieurs années en calcul cumulé sur 
un processeur) soulignant l’importance d’une parallélisation du code, déjà envisagé pour les modèles  
martiens et de Titan. Ainsi tous les résultats présentés dans la suite de ce chapitre seront (sauf mention 
contraire) issue d’un modèle de calcul parallélisé par l’équipe de Ronan Modolo dont nous allons décrire 
ici le fonctionnement. 
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Figure 5.2-2Grille de simulation parallèle (Crédits : R. Modolo) découpée ici pour un calcul sur 9 processeurs 
La grille de simulation est découpée en n sous domaines selon l’axe X comme représenté sur la 
Figure 5.3-2. Ces n sous domaines correspondent aux nombres de processeurs utilisés pour le calcul, 
chaque processeur fonctionnant comme une simulation indépendante entre deux pas de temps. Ainsi 
sur la Figure 5.3-2 on a choisi d’utiliser neuf processeurs et donc de découper la boite de simulation en 
neuf sous domaines. A la fin du pas de temps chaque sous-domaine communique avec ses voisins pour 
recevoir et envoyer les particules sorties de son sous-domaine, et communiquer, comparer et 
éventuellement moyenner les valeurs de champs aux limites du sous- domaine. Ces étapes s’effectuent à 
chaque pas de temps. A la fin de la simulation. Les résultats globaux sont reconstruits avec des 
procédures de réassemblage. L’ensemble de ce cycle est schématisé par la Figure 5.2-3.  
Malgré le temps supplémentaire de calcul introduit par les processus de communication le gain 
de temps introduit par la parallélisation de la simulation est majeur et permet de diminuer le temps de 
calcul tout en augmentant la résolution et la taille de la boite de simulation comme illustré Table 6. 
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Figure 5.2-3 Déroulement du processus (Crédits : R. Modolo) 
Table 6 Gains offerts par la parallélisation 
 Grille x [km] # particules Temps CPU[h] Tps Restitut.[h] 
Typique (1cpu) 130x250x250 520 50 millions 168 168 
Testée (32cpu) 200x350x350 130 600 Millions 2000 55 
Attendu (90Cpu) 400x1000x1000 40 7 Milliards 32000 300 
5.3 Ingrédients physiques du modèle 
Les paragraphes suivant décrieront notre plus-value apportée au modèle décris à la sous partie 
précédente. En particulier nous expliquerons comment l’environnement Jovien et les différents 
processus physique mise en jeux dans la magnétosphère de Ganymède ont été formalisé et implémenté 
dans le code « mère » par nos soins. 
5.3.1 L’environnement Jovien et la normalisation 
Le plasma Jovien thermique est intégré à la simulation avec les paramètres décrits par Neubauer 
Table 2 (Neubauer 1998).  En raison de contraintes de calcul il est nécessaire de normaliser les grandeurs 
physiques par rapport à des valeurs de références. En effet, dans tout code de simulation la présence de 
valeurs exprimées en unités SI implique que l’algorithme va effectuer des calculs sur des ordres de 
grandeurs très étendues (par exemple les distances caractéristiques de notre étude seront de plusieurs 
centaines de km soit 105m alors que les champs magnétiques seront de l’ordre de la centaine de nano 
tesla  soit 10-5T) ce qui peut engendrer une instabilité du code, des erreurs dans les arrondis des 
nombres réels et une augmentation du temps de calcul et de la mémoire allouée.  
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Par convention ces valeurs de référence seront donc fixées par rapport aux paramètres des ions 
majoritaires dans le plasma Jovien, ici les O+, et aux caractéristiques de l’écoulement non perturbé en 
amont de Ganymède. En ce qui concerne les vitesses la valeur de référence utilisée sera la vitesse 
d’Alfvén dans le plasma Jovien à l’orbite de Ganymède, qui vaut ici de l’ordre de 380km/s. La longueur de 
référence sera définie par rapport à la longueur inertielle des O+ dans le plasma non perturbé. Cette 
valeur s’écrit c/ωpO
+ où ωpO
+ est la pulsation plasma des ions O+. Cette valeur est de 520km.De même, les 
densités et températures de référence seront définies par les valeurs de ces grandeurs prises pour les 
ions oxygène soit une densité de référence de 2.96cm-3 et une température de base de 360eV. Il en va de 
même pour la charge de référence prise a +1C. Le champ externe Jovien sera considéré comme dirigé 
selon –Z GphiO d’une valeur fixée à 120 nT. Cette valeur représentera la valeur de référence pour le 
champ magnétique dans toute la simulation. Ainsi En prenant en compte ces paramètres de 
normalisation, la masse normalisée du proton sera donc de 1/16, sa charge normalisé 1 et sa densité 
normalise de 0.25. De même le champ magnétique normalisé à l’équateur vaudra de l’ordre de 6 fois la 
valeur de référence (720nt). 
5.3.2 La lune et son champ magnétique 
Dans cette simulation, la première étape a été d’inclure Ganymède, comme objet, et son champ 
magnétique. Cependant, comme le code ne permet pas d’inclure un obstacle physique en tant que tel, la 
solution a été de considérer la lune comme une sphère de plasma au repos, c’est-à-dire une  sphère de 
rayon égal au rayon de Ganymède où la vitesse des macro-particules est forcée à zéro. De même, dès 
que la distance au centre de Ganymède d’une particule  devient inférieure ou égale au rayon de 
Ganymède, sa vitesse est fixée à zéro. 
Le champ magnétique est fixé au début de la simulation par un champ dipolaire de moment 
dirigé selon –Z et donnant un champ équivalent à l’équateur de 720nt. Ce moment est implémenté en 
fixant des conditions dipolaires sur une sphère de 0.75 rayon de diamètre. Ce champ  sera ensuite 
déformé par l’écoulement de plasma ambiant. On peut noter que théoriquement ce champ devrait être 
protégé par une couche infiniment conductrice qui empêcherait le champ externe de diffuser à 
l’intérieur de ganymède. Une telle diffusion mènerait  à la disparition complète du ce champ dipolaire. 
Cependant, nous avons déterminé que l’implémentation d’une couche « protectrice » n’était pas 
nécessaire puisque le temps de simulation  resterait trop court pour permettre cette diffusion. 
5.3.3 Ionosphère et exosphère 
Plusieurs autres ingrédients physiques ont été intégrés à la simulation. En premier lieu, nous 
avons ajouté une ionosphère et une exosphère autour de Ganymède, crées principalement par des sous-
produits de l’eau échappés de la surface de Ganymède.  
La composition exacte de l’ionosphère fait l’objet de débats. Comme vu précédemment, elle 
résulte de l’ionisation d’une exosphère autour de la lune, cette même exosphère étant créée par criblage 
et évaporation de la surface de glace d’eau de Ganymède. Comme déterminé à la partie 2.4.3 ces deux 
phénomènes influencent la surface de manière différente aux pôles et au-dessus des zones équatoriales 
(Ip, et al. 1971). Les espèces composant l’ionosphère et l’exosphère seront donc différentes aux pôles et 
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à l’équateur. Par exemple l’étude de l’ionosphère de Ganymède effectuée par Eviatar et Al (Eviatar , 
Williams et Paranicas 2000)décrit une densité ionosphérique d’O+ de 3.3x10² cm-3 dans les zones polaires 
contre 3.7x103 cm-3 dans les zones équatoriales.  La nature des espèces prédominantes porte aussi à 
discussions, les espèces ioniques dominantes dans l’ionosphère polaire pourraient ainsi être des O2
+ à 
2.2x103 cm-3 contre des O+ dans les zones de lignes de champ fermées.   
En plus de l’ionisation, la retombée ou l’échappement des particules neutres générées depuis la 
surface, variera aussi en fonction de l’altitude et des caractéristiques de la molécule neutre (section 
efficace, masse, densité etc..). L’étude de l’exosphère de Ganymède réalisée par Marconi et Al (Marconi. 
2007) présenté sur les Figure 5.3-1 et Figure 5.3-2 illustre ces deux phénomènes. A l’équateur le H2O 
provenant de l’évaporation domine l’exosphère basse, mais la densité associée diminue rapidement, 
probablement du fait des échanges de charges  et des processus de dissociation crées par les impacts 
des photons et particules du plasma ambiant sur ces molécules de taille importante. Au-delà de 400km l’ 
H2  domine l’exosphère, avec une densité relativement constante autour de 10
6cm-3. Les sections 
efficaces associées aux processus d’échanges de charge doivent donc être relativement faibles pour le 
dihydrogène, expliquant cette relative constance de la densité par rapport aux espèces plus lourdes (O, 
O2, OH, ou H2O). 
Au niveau des pôles, on retrouve des molécules issues du criblage de la surface (O2  et  H2) la 
densité d’H2O associée restant faible (autour de 10
5cm-3). La densité de H2 diminue faiblement sur 
1000km en comparaison des espèces plus lourdes. On comprend donc que l’ionosphère et l’exosphère 
de Ganymède présentent des structures extrêmement complexes variables, très difficile à modéliser 
précisément. 
 
Figure 5.3-1 Densités de particules neutres dans l’exosphère à une latitude de 10°(Marconi. 2007). On remarque ici une 
prédominance des molécules d’eau à basse altitude et des H2 ensuite. 
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Pour des questions de simplicité, nous avons donc décidé d’utiliser dans un premier temps une 
modélisation similaire à celle utilisé par C. Paty et Al dans leur modèle multi-fluides (Paty, Winglee 2004), 
c’est-à-dire une ionosphère à symétrie sphérique, dont la densité ne varie pas avec la latitude et la 
longitude. De plus ce choix nous permettra de comparer les résultats de nos simulations sur une base 
commune. La densité totale à la surface de ganymède sera de 5300 particules par cm-3. Cette densité 
décroit de manière exponentielle avec une échelle de hauteur fixée à 125 km. Le rapport O+/H+ est fixé à 
4. Les particules composant cette ionosphère seront injectées dans la simulation avec une vitesse nulle. 
Elles seront ensuite libres d’évoluer dans toute la boite de simulation. 
Comme l’ionosphère, la géométrie de l’exosphère a été fortement simplifiée. Son 
implémentation dans notre code est effectuée en vue d’étudier les différents processus d’échanges de 
charges et les liens que ceux-ci créent entre densités exosphériques et ionosphériques. Nous allons donc 
implémenter une exosphère sphérique et homogène composée des molécules majoritaires à l’équateur, 
H2O, H2 et H. Les profils seront des profils simples maxwelliens avec des altitudes caractéristiques et 
densités à l’origine dépendant de l’espèce comme résumé à la Table 7, issue du profil de Marconi et al 
(Marconi. 2007). 
Table 7 profils de densité de l’exosphère 
espèce Densité à la surface (cm-3) Hauteur caractéristique (km) 
H2O 1x10
9 150 
H2 1x10
6 500 
H 1x104 1000 
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Figure 5.3-2 Densités de particules neutres dans l’exosphère à une latitude de 90° (Marconi. 2007). C’est ici l’oxygène qui 
domine à basse altitude traduisant une influence différente des processus de criblage et d’évaporation par rapport à une 
latitude de 10°. 
Cette exosphère neutre n’aura pas d’impact immédiat sur la simulation pour l’instant, (les 
espèces non magnétisés n’étant pas sensible au champ électromagnétique). Elle a cependant été 
implémentée en vue de l’intégration future des processus d’échanges de charges. 
5.3.4 Conditions aux limites dans le domaine de Simulation 
Les conditions aux limites sur les faces d’entrée sont ouvertes pour permettre au plasma de 
s’échapper et de pénétrer. Il est important de noter que tout le plasma ne pénètrera pas par la face 
d’entrée. En effet l’écoulement étant subsonique et subalfvénique, une partie non négligeable de la 
fonction de distribution des vitesses prendra des valeurs de vitesse négatives. Nous supposons alors que 
la fonction de distribution des ions n’est que peu modifié par l’obstacle. La partie négative de la fonction 
de distribution sera alors injectée côté queue comme résumé sur la Figure 5.3-3 
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Figure 5.3-3 Représentation du schéma d’injection des particules dans le plasma Subsonique(R. Modolo 2004). La partie 
négative de la fonction de distribution des ions est injectée sur la face de sortie à droite en Xmax. 
Sur les faces latérales du domaine de simulation, des conditions périodiques sont imposées. Une 
particule sortant en Ymax sera réinjectée sur la face opposée en Ymin.  Cette condition impose que les faces 
latérales sont soumises à un écoulement permanent non perturbé, elle suppose une fonction de 
distribution similaire sur toute la face latérale du domaine de simulation. Les ailes d’Alfvén créées par 
l’écoulement subsonique du plasma ne doivent pas intersecter les faces latérales du domaine de 
simulation en Zmax et Zmin, ce qui impose d’avoir une boite de calcul suffisamment grande. Cette taille 
minimum nécessaire de la grille de simulation contraint le temps de calcul ; dans le but de garder un 
temps d’exécution raisonnable, la sphère de plasma modélisant Ganymède sera donc déportée vers la 
face de sortie de la boite de simulation. Les ailes d’Alfven auront donc un espace plus faible et 
perturberont moins les conditions périodiques au-bord du domaine de simulation. Le temps de calcul 
nécessaire sera réduit. Cependant, cela se fera au détriment de la modélisation de la queue magnétique 
et des phénomènes de reconnexions. Ce phénomène est expliqué Figure 5.3-4. Pour une taille Lx de 
simulation, la taille Lz nécessaire pour ne pas perturber les conditions périodiques sera  plus grande dans 
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le cas d’un obstacle centré que dans le cas où celui-ci est décalé vers la face de sortie et donc le temps de 
calcul sera augmenté.  
 
Figure 5.3-4 Schéma expliquant le décalage de Ganymède vers la face de sortie de la boite de simulation. On a clairement ici 
Lz>Lz’ et donc un temps de calcul plus important à résolution égale si Ganymède est centrée dans la boite de simulation 
5.4 Validation du modèle 
Avant de considérer l’implémentation d’un obstacle dans le code il est nécessaire de s’assurer de 
la stabilité et de la validité du modèle dans le cas d’un écoulement non perturbé par Ganymède. Le 
modèle original a été validé par Ronan Modolo et Gérard Chanteur (R. Modolo 2004) dans le cas de 
l’interaction de Mars avec le vent solaire et de l’interaction entre Titan et le plasma Kronien  lors de 
l’implémentation du code séquentiel. Cette vérification consiste à s’assurer que la fonction de 
distribution des ions n’est pas modifiée dans l’écoulement plasma « calme » c’est-à-dire sans obstacle. Il 
convient aussi de vérifier la conservation du nombre de particules et des grandeurs énergétiques ainsi 
que des vitesses quadratiques. 
Cependant l’interaction entre Ganymède et le plasma Jovien présente plusieurs différences 
majeures avec les interactions étudiées dans le cas de Mars et Titan. En particulier l’écoulement est 
largement subsonique et subalfvénique, ce qui n’est pas le cas dans l’environnement Martien ou de Titan 
où les précédentes validations ont été effectuée. Par exemple, le temps nécessaire au plasma Jovien 
pour parcourir toute la boite de simulation sera donc plus long. La propagation de perturbations, en 
particulier des ondes d’Alfvén, pourra aussi se faire à une vitesse supérieur à la vitesse de l’écoulement 
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plasma. Ces effets peuvent en théorie amener à la propagation d’ondes pouvant, par exemple, perturber 
l’écoulement plasma au niveau des bords latéraux de la simulation ; alors que dans un des conditions 
d’écoulement superalfvénique, ces ondes serait naturellement « lissées » par le déplacement du plasma. 
Du fait des conditions aux limites périodiques, de telles perturbations pourraient amener à la création 
d’effet de bords et nécessité l’implémentation d’un « lissage » supplémentaire sur les champs 
électromagnétiques. 
Avant la réalisation de toute simulation de l’interaction du plasma Jovien avec la magnétosphère 
de Ganymède, nous avons donc procédé à un nouveau processus de validation pour s’assurer du bon 
comportement du code dans les conditions physiques présentes dans la magnétosphère de Jupiter à 
l’orbite de Ganymède. Cette étude a été menée dans une boite de simulation cubique de 40 cellules de 
côté avec un pas spatial d’une longueur inertielles des O+ (soit 520km) jusqu’au temps 100 secondes (le 
pas temporelle vaut 5.10-3 secondes cela fait donc 20000 itérations). Aucun obstacle n’est inclus et 6 
macros particules de chaque espèce sont injectées dans les cellules. 
Nous avons  étudié un plasma calme s’écoulant à la vitesse de corotation du plasma Jovien à 
l’orbite de Ganymède (0.477 Vitesse d’Alféen) dans un champ magnétique constant dirigé selon Z de 
valeur normalisée égale à 1. 
La Figure 5.4-1 résume les variations du nombre de particules dans le domaine de simulation 
pendant les 20000 pas de temps. Si ce nombre diminue pendant la durée de la simulation la variation 
totale reste très faible. Le nombre de particules passe de 768 000 (à t=0) à 767 000 (à t=100) soit une 
variation de 0,13%. La différence entre le nombre de particules entrantes et sortantes est faible et oscille 
entre +20 et -20  confirmant la bonne conservation du nombre total d’ions dans la simulation.  
Les variations en vitesses quadratiques sont détaillées Figure 5.4-2. Les vitesses quadratiques 
moyennes restent très proches des valeurs initiales pour les trois composantes avec des variations 
inférieures à 1% et l’absence de discontinuités. Les déviations standards en vitesse quadratique 
augmentent pour les trois composantes durant la simulation, mais restent inférieures à 2.5%. De plus 
cette augmentation se produit majoritairement au début de la simulation où certaines fluctuations 
statistiques vont apparaitre du fait de la mise en mouvement du plasma. Après 10000 pas de temps les 
valeurs de déviations standards se stabilisent pour les trois composantes. Elles se situent autour de 1.6% 
pour Vx et Vy et 2.5% pour Vz. Les valeurs de Vz sont soumises à une plus grande variation de vitesse 
vraisemblablement du fait de l’influence du champ magnétique dirigé selon Z. 
La Figure 5.4-3 représente la fonction de distribution en vitesse des ions dans la boite de 
simulation. On remarque que la courbe est correctement centrée sur la vitesse d’écoulement du plasma 
(0.477 Vitesse d’Alfvén) et que la fonction de distribution initiale (représentée en rouge) est très bien 
conservée. Les fluctuations observées restent faibles et cohérentes avec un comportement sain et stable 
du modèle.  
Les variations des grandeurs énergétiques et des moments sont représentées Figure 5.4-4, et 
présentent des comportements, eux aussi, très satisfaisants.  
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Figure 5.4-1 Résumé des variations du nombre de particule au cours de la simulation. Le cadre en haut à gauche représente le 
nombre total de particules au cours de la simulation, celui en haut à droite le nombre de particules sortantes. Le cadre en bas 
à gauche affiche le nombre de particules entrantes au cours du temps et le cadre en bas à droite le déficit de particules. 
La variation de la quantité de mouvement selon les composantes x, y et z est ainsi quasiment 
indétectable et inférieur à 0.01%. Les énergies cinétiques et magnétiques sont aussi conservées à une 
précision supérieure à 0.1% durant les 20000 pas de temps de la simulation. L’énergie thermique fluctue 
de manière plus importante (0.5%) mais reste très stable après une diminution initiale de sa valeur lors 
des premiers pas de temps. La diminution observée de l’énergie magnétique traduit une très légère 
diffusion de ce champ dans la boite de simulation. On reste cependant dans une plage de valeurs très 
proches des valeurs théoriques attendues avec des fluctuations largement inférieures au pourcent, 
validant une très bonne conservation des grandeurs énergétiques dans un écoulement plasma calme. 
La Figure 5.4-5 représente les variations en valeurs quadratiques et déviations standards du 
champ magnétique. On remarque une diminution (en valeurs absolue)  du champ magnétique selon Z, 
qui reste cependant très faible (<0.1%), mais qui est à mettre en parallèle avec la légère diminution de 
l’énergie magnétique observée dans le graphe précédent.  
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Figure 5.4-2 Résumé des variations des vitesses au cours de la simulation. La colonne de gauche représente les vitesses 
quadratiques et celle de droite les déviations standards, à chaque fois pour chaque composante. 
 
Figure 5.4-3Fonction de distribution des ions après 20000 pas de temps, simulée(noir) et théorique (rouge) 
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Les valeurs quadratiques de champ magnétique restent cependant extrêmement proche des 
valeurs initiales (0 pour Bx et By et 1 pour Bz en valeurs normalisée). Les fluctuations en valeurs 
quadratiques sont très inférieures au pourcent et les déviations standards de l’ordre de 10-5 ce qui 
traduit un comportement sain du modèle en ce qui  concerne les champs magnétiques. 
La Figure 5.4-6 représente les cartes de vitesse et de champ magnétique dans le plan Z=20 et 
illustre l’absence d’effet de bords et la bonne stabilité du modèle sur toute la boite de simulation. Les 
fluctuations de normes de vitesse et de champ magnétique sont inférieures à 5% et apparaissent de 
manière aléatoire. Aucune discontinuité n’est observable aux limites de la boite de simulation. Les 
conditions aux limites appliquées ne semblent donc pas avoir d’effets déstabilisants sur l’écoulement du 
plasma. 
 
Figure 5.4-4 Variation des moments et grandeurs énergétiques au cours de la simulation 
Le modèle répond donc correctement à un écoulement calme, on observe une très bonne 
conservation des valeurs énergétiques et du nombre de particules et une évolution cohérente avec les 
conditions initiales. Les conditions aux limites ne perturbent pas l’écoulement plasma et n’ont pas 
d’influence physique observable sur les valeurs de vitesses et de champ magnétique, aucun effet de bord 
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significatif ne semble apparaître. De plus la stabilité temporelle du modèle reste bonne avec aucune 
variation importante des différentes grandeurs physiques au cours du temps confirmant.  
 
 
Figure 5.4-5Résumé des variations de champ magnétique au cours de la simulation 
 
Figure 5.4-6 Carte de champ magnétique (à gauche) et de norme de vitesse (à droite) dans le plan X/Y en Z=0 
130 
 
5.5 Résultats 
Dans cette sous partie nous étudierons les résultats de notre simulation selon différentes 
approches. En particulier nous essaierons d’identifier l’apparition d’éventuels effets cinétiques et la 
formation d’ailes d’Alfvén. 
5.5.1 Création des Ailes d’Alfven 
Les premiers résultats concernent l’étude du champ magnétique pour observer la création des 
ailes d’Alfven. La Figure 5.5-1 permet d’observer l’évolution des lignes de champ au cours de la 
simulation. La résolution de la simulation est ici d’un demi-rayon de Ganymède avec 6 macroparticules 
par cellules. 
 Au temps 0 le champ magnétique correspond à la superposition d’un champ ambiant 
constant et d’un champ dipolaire. 
 On observe l’apparition d’ailes d’Alfven dès le temps 40, avec la compression des lignes 
de champ en amont et une extension en aval. 
 A partir du temps 100, on observe des instabilités du côté aval des ailes d’Alfven, ce qui 
rend plus  complexe la topologie magnétique.  
 Au temps 200, les ailes d’Alfven sont bien établies. L’angle des ailes d’Alfven mesuré est 
de 25°, cohérent avec les attentes (cf paragraphe 2.4.2). De plus, les lignes de champ 
fermées en X<0 semblent s’étendre vers l’aval. Cette observation est, en fait, due à la 
projection de la figure dans le plan X/Z. La Figure 5.5-2 nous permet de voir que cette 
extension se fait du côté Y positif. Certaines lignes de champ fermées semblent être 
déformées et étendues vers la queue du côté Y>0 alors que du côté Y<0 on a, au 
contraire, une forte compression de ces même ligne de champ fermées.  
Ce phénomène est aussi observable sur les cartes de modules de champ magnétique présentées 
Figure 5.5-3. Entre les temps 105 et 195 on observe parfaitement la création d’une zone de champ 
magnétique plus forte en amont de Ganymède et Y>0 sur les graphes dans le plan X/Y. Ces résultats ne 
sont pas prédits par les modèles MHD et sont donc probablement la conséquence de phénomènes 
cinétiques que nous détaillerons ensuite. Ces graphes nous permettent aussi d’observer une création des 
ailes d’Alfven cohérente avec les prédictions théorique et les simulations fluides. On remarque aussi la 
forte compression magnétique amenant à une augmentation du module du champ en amont. Ces figures 
nous permettent aussi de voir l’évolution d’ondes sphériques magnéto-sonores typiques des 
écoulements subsoniques. Ces ondes vont se propager parallèlement à la direction de l’écoulement et 
sont donc particulièrement visibles dans les plan X/Y et X/Z. 
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Figure 5.5-1 Evolution des lignes de champ magnétique au cours de la simulation dans le plan X/Z GphiO avec X étant la 
direction d’écoulement du plasma et Y dirigé vers Jupiter. Z complète le trièdre et le champ magnétique externe Jovien est 
dirigé selon -Z 
Sur la Figure 5.5-4 on a représenté l’évolution de la magnétosphère et la création des ailes 
d’Alfven du point de vue de la densité totale des espèces:  
 Au t=0 la densité est uniforme à grande distance, l’ionosphère étant modélisée par une 
sphère de forte densité autour de Ganymède. De légères fluctuations statistiques sont 
observables dans le plasma ambiant. 
 A t=45 on observe la création d’un vide en aval de la lune. On remarque aussi un 
début d’étalement de l’ionosphère qui se comprime en amont. Des excroissances 
apparaissent dans le plan Y/Z, pouvant correspondre à des embryons d’ailes d’Alfven. 
 A t=105 à l’ionosphère s’est fortement déformée. Une asymétrie est-ouest apparaît dans 
le plan X/Y. Le voisinage de Ganymède à l’emplacement supposé des ailes d’Alfven 
semble se vider et la forme conique caractéristique des écoulements subsonique 
commence à se voir dans le plan X/Z. 
 A t=195 on remarque la position des ailes d’Alfven sont des zones où la densité de 
plasma est plus faible, avec des particules issues de l’échappement ionosphérique. La 
forme de ces ailes correspond à celle décrite pas les simulations fluides avec cependant 
un écoulement plus perturbé et des frontières moins marquées, probablement du fait 
d’effets cinétiques. Notons aussi que notre simulation est intrinsèquement moins stable 
que les simulations MHD en raison du nombre relativement faible de macro particules 
par cellule. 
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Figure 5.5-2 représentation des lignes de champ magnétique dans le plan Y/Z a t=200 
Finalement, la Figure 5.5-5 représente la norme de la vitesse du plasma normalisée à la vitesse 
d’Alfven. Les ailes d’Alfven sont ici parfaitement visibles, en particulier dans le plan X/Z. Elles sont 
matérialisées par un fort ralentissement du plasma, en particulier à leurs frontières. Au contraire, les 
flancs de Ganymède sont le sujet d’une forte accélération des particules, jusqu’à une vitesse proche de la 
vitesse d’Alfven, qui est observable dans les plan X/Y et Y/Z. Cette accélération sur les bords latéraux de 
la magnétopause traduit la déviation du plasma par la magnétosphère de ganymède et l’apparition de 
forts courants magnétoposaux. 
Globalement cette partie nous permet d’observer la création d’une magnétosphère cohérente 
avec les résultats des simulations fluides et les attentes théoriques. Les ailes d’Alfvén sont correctement 
délimitées avec un angle d’inclinaison réaliste (~25°), les limitations de la magnétosphère sont franche 
avec des comportements des espèces du plasma similaires aux simulations fluide (accélération sur les 
frontière de la magnétosphère,  vitesse plasma plus faible dans les ailes d’Alfvén, faible pénétration du 
plasma magnétosphérique dans les lignes de champs ouvertes). Nous allons maintenant étudier plus en 
détails le comportement des différentes espèces du plasma magnétosphérique et ionosphérique pour 
mettre en évidence d’éventuels effets cinétiques suggérés par les asymétries de champ magnétique 
invisible sur les simulations fluides. 
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Figure 5.5-3 Evolution de magnitude total de champ magnétique dans la simulation à partir du temps 0 jusqu’au temps 
195. Les axes sont en rayons de ganymède. Le cercle blanc représente Ganymède. Le champ densité est saturé à 11 fois 
le champ maximum de référence pour permettre une image observable. Système GphiO, la flèche bleue représente la 
direction de l’écoulement. 
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Figure 5.5-4 Evolution de la densité totale de particule dans la simulation à partir du temps 0 jusqu’au temps 195.                         
Les axes sont en rayons de ganymède. Le cercle blanc représente Ganymède. La densité est saturée à 7 fois la densité 
de référence pour permettre une image observable. Système GphiO, la flèche bleue représente la direction de 
l’écoulement 
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Figure 5.5-5 Vitesse absolue des particules au temps 195. La vitesse est normalisée par rapport à la vitesse d’Alfven. Les axes 
sont en rayons de ganymède. 
5.5.2 Dynamique des particules ionosphériques et magnétosphériques 
L’évolution des particules ionosphériques (c’est-à-dire initialement dans l’ionosphère sphérique 
au repos) va être aussi étudiée et comparée à l’évolution des particules magnétosphériques (c’est-à-dire 
venant du plasma Jovien). 
La Figure 5.5-6 représente l’évolution de ces particules au cours du temps dans le cas de la 
simulation précédente. Au temps 0 on observe la configuration non perturbée attendue avec une forte 
densité proche de la lune. Dès le début de la simulation au temps 15, avant même la création des ailes 
d’Alfven on observe un rapide mouvement des ions H+ en direction des bords de la boite de simulation. 
Au contraire, les ions O+ plus lourds, et plus lents, restent confinés dans l’environnement proche de 
Ganymède. Ces protons ont donc tendance à s’accumuler aux frontières de ce que seront plus tard les 
ailes d’Alfven.  
Au temps 45 ce phénomène est  plus visible. Les protons échappés de l’ionosphère sont 
fortement concentrés aux niveaux de la frontière en amont des ailes d’Alfven (qu’on commence à 
deviner) et au niveau de la frontière proche de la queue magnétique en aval. L’échappement des ions 
oxygène commence à apparaître.  
Au temps 105 les protons échappés sont majoritairement distribués sur les frontières des ailes 
d’Alfven. En revanche, l’échappement des ions oxygènes, qui devient significatif, ne semble pas se faire 
sur une surface particulière. Cette impression est confirmée au temps 195. L’échappement protonique a 
atteint un régime  permanent, et est concentré dans ce qui pourrait être une magnétopause.  
Cette différence de comportement entre les deux types d’ions ionosphériques est due à leur 
différence de masse. Les protons, légers sont sensibles aux variations d’intensité du champ magnétique 
et aux courants magnétosphériques apparaissant dans les ailes d’Alfvén (Neubauer 1998) et sont donc 
rapidement transportés dans les régions d’interface où le champ magnétique et électrique est le plus 
important. Au contraire, les ions oxygènes, plus lourds, ont une dynamique moins sensible aux variations 
du champ et leur échappement se fait de manière plus homogène. Ces résultats nous montrent donc 
que les ions issus de l’échappement ionosphériques des zones polaires restent globalement confinés aux 
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ailes d’Alfven et à l’intérieur de la magnétosphère. Les ions issues de l’échappement des zones 
équatoriales seront piégés dans les lignes de champ fermées mais pourront s’échapper  lors de 
l’occurrence de phénomènes de reconnections. 
Cette différence de comportement entre les espèces ionosphériques est aussi visible sur la 
Figure 5.5-8. On remarque sur les graphes des H+ ionosphériques, que les protons sont cantonnés aux 
frontières de la magnétosphère. Sur les plan X/Z et Y/Z, la variations de densité déssine les ailes d’Alfven. 
Au contraire, les O+ se répartissent dans tout l’espace disponible,des frontières au cœur des ailes. Sur 
cette figure, on peut aussi remarquer sur les plan X/Z et Y/Z que les densités d’espèces 
magnétosphériques  à l’intérieur des ailes d’Alfven sont 10 à 1000 fois plus faibles que dans le plasma 
ambiant, illustrant la difficulté pour les espèces extérieures à pénétrer à l’intérieur de la magnétosphère. 
Les ailes d’Afven seront donc principalement composées d’espèces issues de l’échappement 
ionosphérique. La forme des ailes d’Alfven dans le plan Y/Z au niveau de la face de sortie visible dans la 
vignette centrale est très bien dessinée par le deficit de densité de particules Jovienne.  
L’analyse des répartitions des différentes espèces ioniques met donc en évidence l’existence de 
deux comportements pour les populations du plasma. Les espèces magnétosphériques composant le 
plasma ambiant de Jupiter sont majoritairement confinées aux zones externes de la magnétosphère de 
Ganymède. Aux frontières de celle-ci, elles sont accélérées, déviées et ne pénètrent que marginalement 
les ailes d’alfven. Les espèces issues de l’échapement ionosphérique sont, quant à elles, transportées par 
les courants magnétosphériques et majoritairement confinées à l’intérieur des ailes d’Alfven. 
Initialement au repos dans l’ionosphère ces ions auront une énergie plus faible que ceux du plasma en 
co-rotation. La limite de la mangétosphère de Ganymède et de ses ailes d’Alfven sera alors observable 
via des spectres de particules. L’entrée dans la magnétosphère sera, selon notre modèle, marquée par 
une diminution de l’énergie totale du plasma, une diminution de la densité de particules d’énergies 
correspondant à l’écoulement ambiant (de l’ordre de la centaine d’eV) et probablement une 
augmentation de la densité de particules de très basses énergies (quelques eV). Si la passage se fait très 
proche de la planète la densité totale observée sera probablement plus élevée que dans l’environement 
externe du fait de la présence de l’ionosphère. 
L’étude des densités de particules sur les plans X/Y permet de plus d’observer l’asymétrie est-
ouest remarquée précédemment sur les cartes de champ magnétique. En particulier, les ions oxygènes 
ionosphériques sont majoritairement confinés aux zones de Y positifs Figure 5.5-8.  
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Figure 5.5-6 Evolution des densités d’H
+
 ionosphériques (à gauche) et d’O
+ 
ionosphériques (à droite) dans la boite de 
simulation en fonction du temps.  
Cette forte asymétrie dans la forme de la magnétosphère traduit la mise en œuvre d’un 
mécanisme cinétique influençant majoritairement les ions lourds. Les espèces ioniques 
magnétosphériques sont en effet soumises, en plus de l ‘écoulement du plasma, à un champ électrique 
de convection autour de la Lune comme indiqué Figure 5.5-7. Le mouvement total des ions (ici sur la 
figure, des protons) est la superposition du mouvement de corotation et de ce mouvement de 
convection. Le mouvement global des ions est modifié par cette convection asymétrique des ions 
entrainant une accumulation des particules magnétosphériques en Y négatif. Ce mouvement, par nature 
cinétique, est significatif pour tous les ions et amène aux asymétries de densités puis, par couplage 
électrodynamique, de champ magnétique observées précédemment. Ces asymétrie de champ 
magnétique influencent à leurs tour  les particules ionosphérique qui ont tendance à rester piégées en Y 
positif où les lignes de champ magnétiques fermées sont plus étendues. Ce processus souligne donc 
l’existence d’effets cinétiques observables dans le plasma thermique justifiant la pertinence de 
l’approche hybride en complémentarité des modélisations fluides. En effet ce phénomène ne peut être 
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mise en evidence dans les simulation MHD/MultiFluides du fait qu’elles décrivent un fluide localement 
neutre donc insensible aux courants de convection sur une longeur supérieur à la longeur de Debye. 
 
 
+ 
Figure 5.5-7 représentation du mouvement typique des ions en noir superposé aux cartes de densités pour les protons de 
l’environnement Jovien. Le plan du graph est le plan X/Y GphiO. Le mouvement total des ions est la composition d’un 
mouvement d’écoulement (en haut à gauche) et d’un mouvement de convection (en haut à droite). Le résultat est un 
mouvement asymétrique créant un vide d’ions en Y positif. 
 
140 
 
 
Figure 5.5-8 Représentation du logarithme de la densité normalisée par rapport à D0=2.96cm
-3
 pour les espèces  ioniques du 
plasma Jovien et de l’ionosphère. Le graphe dans le plan Y/Z est décentré (X=10Rg) 
Plan X/Y                                     Plan Y/Z (X=10Rg)               Plan X/Z      t=195 
H
+
 Joviens 
H
+
 Ionosphériques 
O
+
 Joviens 
O
+
 Ionosphériques 
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5.5.3 Comparaisons aux observations 
Les résultats de nos simulations ont été comparés à des observations pour évaluer les 
performances du modèle. Nous avons simulé une trajectoire correspondant au survol G2 et étudié les 
spectres ioniques et le champ magnétique résultant. La simulation sera effectuée avec une résolution 
valant un quart de rayon de Ganymède. Cependant, pour des raisons de temps de calcul, elle sera 
arrêtée au temps 100. L’étude des figures des parties précédentes nous permet d’observer qu’alors les 
ailes d’Alfven sont correctement formées et la magnétosphère de Ganymède (correspondant aux 
altitudes de passages de la sonde lors du survol G2) dans un état proche de l’état stationnaire. 
La Figure 5.5-9 permet d’observer le comportement des densités de particules dans notre 
simulation. Le premier cadre représente la densité totale de particules, les cadres suivants décrivent les 
particules des différentes espèces (protons et O+) en fonction de leur origine (ionosphérique ou 
magnétosphérique). Ces résultats sont à comparer avec les résultats issus de simulations multi-fluides de 
C. Paty et al (Paty, Paterson et Winglee 2008) représentés Figure 5.5-10. Les premières comparaisons 
nous permettent d’étudier l’évolution globale de toutes les espèces du plasma. Malgré une résolution 
assez faible on observe une délimitation cohérente de la magnétosphère avec une diminution de 
l’énergie moyenne des particules après 18h52. Notre code semble aussi pouvoir représenter 
l’accumulation de particules en amont aux frontières de la magnétosphère à 18h51 de Ganymède 
comme observé par l’instrument PLS. Les performances sont comparables aux simulations de C. Paty 
bien que de précision moindre. L’étude des O+ ionosphériques dans le cadre du bas met en évidence un 
nombre très important de particules de très faibles énergies. Celles-ci correspondent aux particules 
ionosphériques et sont aussi visibles dans la simulation multi-fluide. On observe aussi qu’une partie non 
négligeable de ces ions sont accélérés dans la magnétosphère, en particulier côté amont, et plus 
généralement au niveau des limites des ailes d’Alfven. Si la représentation générale des ions semblent 
montrer un ralentissement global du plasma lors de l’entrée dans la magnétosphère de Ganymède, 
l’étude des cadres représentants les particules magnétosphériques illustre clairement une pénétration 
limitée du plasma Jovien dans la magnétosphère de Ganymède (comme observé précédemment) voir 
une légère accélération de celui-ci au moment de sa déviation par le champ magnétique de Ganymède. 
La baisse d’énergie moyenne observée correspond donc, selon notre étude, à un changement de 
population ionique. Dans la magnétosphère de Ganymède la population se compose majoritairement 
d’ions de basses énergies issues de l’échappement de l’ionosphère et de leur accélération par les 
courants magnétosphériques. Cette conclusion est confirmée par le second cadre de la simulation de 
Paty et al représentant le plasma Jovien qui illustre une absence quasi-totale d’ions magnétosphériques 
dans les ailes d’Alfven.  
Cette hypothèse est aussi cohérente avec les études des courbes de l’instrument PLS à 
différentes énergies représentées Figure 5.5-11. En comparant les coups mesurés par le détecteur à 
basse énergie (20eV) et à l’énergie correspondant à l’écoulement du plasma ambiant (370 eV). On 
observe nettement une augmentation des densités de particules de basses énergies entre 18h52 et 
19h09 correspondant au passage dans la magnétosphère et à l’observation de particules ionosphériques. 
A 370eV on remarque un pic de coups enregistrés par le détecteur autour de 18h50 correspondant à 
l’accumulation côté amont du plasma Jovien qui ne peut pénétrer les ailes d’Alfven. Le nombre de coups 
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diminue ensuite et prend une valeur 50% inférieure à la moyenne hors magnétosphère (40 contre 80 
coups). 
 
Figure 5.5-9 Comparaison entre les spectres simulés et observés pour le survol G2 pour notre simulation hybride. Les zones 
délimitées par les lignes rouges représentent les frontières supposées de la magnétosphère. 
Cependant on remarque que notre simulation reste moins précise que la MHD multi-fluide en ce 
qui concerne les densités de particules. En particulier les particules de l’ionosphère de très basses 
énergies sont décrites de manière assez grossière, on n’observe pas les fluctuations réelles de densités et 
d’énergies observées en Figure 5.5-10. Encore une fois la limitation principale vient de la faible 
résolution et du nombre trop limité de particules. Ces limitations nous empêchent aussi pour l’instant de 
tracer des courbes similaires aux observations de la Figure 5.5-11, le nombre de macro-particules à une 
énergie donnée restant trop faible. Cependant les performances globales en ce qui concerne le 
comportement des espèces ioniques semblent satisfaisantes et les différences observées par rapport aux 
observations sont explicables par la limitation de la puissance de calcul disponible et par les 
approximations physiques associées. 
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Figure 5.5-10 Comparaison entre les spectres simulés et observés pour le survol G2 tirée de la simulation de Multi-fluides de 
Paty et al. (2008) (crédit : Paty et al). Les zones délimitées par les pointillés représentent les frontières supposées de la 
Magnétosphère. 
Les résultats de notre modèle ont aussi été comparés aux observations de l’instrument MAG 
représentant les données de champ magnétique sur la Figure 5.5-12. Les composantes Bz et By simulées 
modélisent les observations avec un réalisme bien supérieur à celui d’un champ simplement superposé 
(le facteur de corrélation linéaire est 30% supérieur). Cependant les performances atteintes sont loin des 
meilleures simulations fluides, du fait principalement d’une résolution trop grossière. La composante By 
semble surestimée en amont, probablement du fait d’une définition trop pauvre des structures 
magnétiques mais reste très cohérente avec les observations. 
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Figure 5.5-11 Mesure des coups dans le détecteur PLS Pour le survol G2 pour des ions de 370eV (à gauche) et 20eV (à droite) 
La composantes Bx quant à elle présente des performances plus limitées. Si l’évolution générale 
de la courbe est cohérente avec les observations, de fortes fluctuations sont observées, probablement 
liées à un nombre de particules par cellule trop limitées et une résolution encore trop grossière. 
Cependant les performances globales de notre modèle sont satisfaisantes, et permettent d’observer un 
comportement sain du code de simulation. 
 
Figure 5.5-12 Comparaison entre les composantes du champ magnétique observées (rouge) et simulées (noir) pour le passage 
G2 (GphiO) de Galileo. 
5.6 Conclusion-Perspectives. 
Cette partie nous a permis de développer un modèle hybride fonctionnelle de l’interaction entre 
la magnétosphère de Ganymède et le plasma Jovien, qui, malgré une résolution encore faible, donne des 
résultats satisfaisants. En particulier nous avons pu révéler l’importance des différences de 
comportements entre les protons et oxygènes ionosphériques et l’existence d’asymétries jamais décrites 
auparavant dans le mouvement des particules magnétosphériques autour de la lune. 
La complexification progressive de ce modèle et l’augmentation du nombre de CPU disponible 
permettra à terme, la stabilisation d’une simulation multiphysique de faible résolution permettant la 
description autocohérente de la magnétosphère de Ganymède. 
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6 Conclusion-Perspectives. 
6.1 Conclusion 
Au cours de ce travail, nous avons étudié l’évolution de différents types de particules dans la 
magnétosphère de Ganymède.  
La modélisation de la population de particules énergétiques nous a permis de mettre en 
évidence le rôle protecteur des lignes de champ fermées. Les études du comportement des ions lourds à 
très hautes énergies ont mis en relief l’importance des effets de giration finis sur la répartition de 
densité. Nous avons pu montrer que les zones équatoriales étaient bien protégées des ions et électrons 
de basses énergies alors que les zones polaires étaient soumises à un bombardement intense. 
La modélisation des phénomènes de piégeage a aussi permis de quantifier les possibilités de 
création de ceintures de radiations à Ganymède. Nos simulations ont  montré que,  si ce piégeage est 
possible, la stabilité des distributions est faible dans une configuration asymétrique, avec une 
compression des lignes de champ en amont. L’accumulation de particules (électron ou ions) piégées 
d’énergies supérieures à quelques centaines de MeV semble exclue à Ganymède. 
L’étude des densités électroniques a permis de révéler l’importance de la diminution de densité 
au-dessus des zones polaires, du fait des phénomènes de diffusion en angle d’attaque et de création des 
cônes de perte. Ces phénomènes, intégrés ici pour la première fois à Ganymède, soulignent l’importance 
de l’environnement Jovien dans la composition magnétosphérique de Ganymède. Les comparaisons avec 
les observations ont montré que la prise en compte de ces phénomènes permettait de justifier de 60 à 
80% de la réduction de densité d’électrons dans les zones de lignes de champ ouvertes. 
L’utilisation de ce modèle de l’environnement énergétique de Ganymède a permis de préciser le 
bilan de radiations d’un futur orbiteur de Ganymède dans le cadre de la mission JUICE. Nous avons pu 
montrer que la réduction totale de flux le long d’une orbite circulaire et elliptique permet de justifier 
d’une diminution totale de la dose radiative de minimum 50% sur la phase orbitale. Le plan d’orbite le 
plus favorable est le plan Y/Z (GphiO) qui permet de  maximiser le temps passé dans les zones de lignes 
de champ fermées et les zones de vidage des tubes de flux. L’influence de la configuration orbitale a 
aussi été étudiée et a permis de montrer qu’une position centrée de Ganymède par rapport à l’équateur 
magnétique jovien permet de maximiser la taille des zones de vidage des tube de flux et ainsi de 
diminuer la dose reçue par l’orbiteur pour des énergies inférieures à plusieurs dizaines de MeV, qui sont 
celles qui vont contribuer majoritairement à la dose radiative. Cette étude a aussi montré que, même 
dans le cas le plus défavorable, la protection apportée par l’environnement proche de Ganymède lors de 
la phase circulaire, permettait un gain total sur le bilan de radiation au moins égal à la dose reçue lors 
d’un survol d’Europe. Ce gain équivaut à une protection passive de 2mm d’aluminium. 
La dernière partie de notre étude s’est occupée à adapter un code de simulation hybride 
développé par Ronan Modolo au cas de l’interaction entre la magnétosphère de Ganymède avec le 
plasma Jovien. Cet algorithme a permis d’étudier précisément la formation des ailes d’Alfvén et de 
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mettre en évidence l’existence d’effets cinétiques significatifs même à ces énergies relativement faibles. 
En particulier une asymétrie importante est-ouest due à la migration des ions positifs (en particulier des 
O+) dans la direction pointant vers Jupiter a été révélé. Nous avons aussi pu déterminer que les ailes 
d’Alfvén étaient majoritairement composées d’espèces ionosphériques et, qu’à l’intérieur de ces 
structures, les protons et ions lourds avaient des comportements différents : si les H+ s’accumulent sur 
les frontières des ailes, les ions oxygènes ont un mouvement d’ensemble plus global, remplissant tout 
l’espace disponible. L’étude des différents spectres en énergie a permis de mettre en évidence que la 
diminution moyenne d’énergie observée lors des passages dans la magnétosphère était majoritairement 
la conséquence d’un changement de type de population de particules, d’une origine Jovienne à une 
origine Ionosphérique. Les comparaisons avec les observations de Galileo effectuées pour le survol G2 
sont satisfaisantes malgré la faible résolution spatiale du modèle. 
6.1 Perspectives 
Ces différentes études ouvrent des perspectives riches sur la connaissance de la magnétosphère 
de Ganymède et sur le perfectionnement des modèles de radiations pour la mission. A terme, le 
couplage des deux modèles pourrait être envisagé. Ainsi nous pourrions inclure une magnétosphère 
réaliste issue de la simulation hybride dans le calcul de densité des particules énergétiques et étudier, 
par exemple, les effets des asymétries latérales sur les particules énergétiques. Il serait possible de 
s’affranchir de certains défauts des modèles paramétriques au détriment de la versatilité.  Ce modèle 
particulaire, développé initialement à Ganymède, pourrait aussi trouver des applications autour d’autres 
corps, magnétisés ou non,  plongés dans un environnement énergétique agressif comme Europe, Titan 
ou Mercure. L’étude de la stabilité des zones de piégeages réalisée grâce à notre algorithme est aussi 
adaptable à d’autres planètes et lunes du système solaire. 
Cette complexification du modèle de particules pourrait permettre de préciser encore le bilan de 
radiation attendu pour un orbiteur. Une fois la trajectoire définitive de la mission arrêtée, il sera possible 
d’effectuer une simulation réaliste complète de la phase orbitale, circulaire et elliptique, et  calculer la 
dose attendue durant la phase d’étude de Ganymède. La redéfinition en cours de la mission JUICE/EJSM 
semble converger vers un scenario de mission incluant deux survols de d’Europe avant l’insertion 
orbitale à Ganymède. Cette nouvelle contrainte impliquera une augmentation significative des doses 
radiatives reçues par l’orbiteur (15 à 20 krad par survol), il semble donc de plus en plus crucial de ne pas 
sous-estimer la protection offerte par Ganymède tout en gardant une marge de sécurité. 
Le modèle hybride autorise aussi de nombreuses améliorations. Les échanges de charges et les 
processus d’ionisation sont sur le point d’être intégrés au modèle et pourraient nous permettre 
d’obtenir une ionosphère stationnaire. La seconde amélioration possible est liée aux nombre de CPU 
disponibles, et vise l’augmentation de la résolution et du nombre de particules par cellules dans le but 
d’améliorer la précision et la stabilité du modèle. Nous pensons pouvoir rapidement atteindre une 
résolution de 125km avec un cluster de 90 processeurs. Nous pourrons alors disposer de résultats ayant 
une définition proche de celle des modèles MHD et retrouver des spectres de densité comparables aux 
observations. Nous avons vu que le plasma jovien à Ganymède est en grande partie composé d’ions et 
d’électrons énergétiques. L’intégration de ce plasma « chaud » (quelques dizaines de keV) dans la 
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simulation est théoriquement envisageable. Cependant, les paramètres plasmas associés auront besoin 
d’être précisés et une étude détaillée des observations devra être réalisée. Une fois développé, ce 
modèle hybride multi énergies pourrait permettre de comprendre l’interaction des particules 
énergétiques avec la surface de Ganymède et, par exemple, expliquer la dichotomie de couleur observée 
entre les zones polaires et équatoriales ou de participer à la réalisation d’un modèle autocohérent de 
l’exosphère de Ganymède. Cet outil pourrait se révéler un allié précieux pour comprendre les futures 
observations d’une sonde en orbite autour de Ganymède. 
Le couplage entre les différents modèles de description des plasmas,  des atmosphères et 
magnétosphère est aussi une des clés pour comprendre la création des ionosphères et exosphères 
autour des obstacles et les interdépendances mises en jeu.  Par exemple, le code hybride appliqué à 
mars a été couplé à différent modèle de circulation et d’interaction de la haute atmosphère martienne 
pour avoir une vue la plus complète possible des échanges s’effectuant entre particules neutres, 
ionosphériques et magnétosphériques. 
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Note importante : Dans cette section on trouve la version de notre article traitant de la 
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resteront principalement inchangées, certains résultats ont été modifiés. En particulier la figure 10 a 
été repensée pour avoir un résultat plus réaliste et moins dépendant des paramètres d’optimisation 
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ABSTRACT 
A model is developed to study the populations of energetic particles in Ganymede‟s 
magnetosphere. It is based on the use of Liouville‟s theorem and considers magnetic configurations 
resulting from (1) the ideal Ganymede‟s dipole/jovian field superposition and (2) an expansion in 
harmonics that fits the measurements. The trajectories are computed back-in-time, starting from initial 
conditions that cover a complete 6D position/velocity phase-space grid in Ganymede‟s environment. The 
phase space density along the trajectories connected to Jupiter‟s magnetosphere is then obtained from 
Liouville‟s theorem. Up to energies of ~50-100 keV for ions and ~ 10-20 MeV for electrons, Ganymede‟s 
magnetic field appears to be able to create distinctive populations: (1) loss-cones over the polar caps, 
possibly modified by finite Larmor radius effects, (2) ion and electron radiation belts, at least in the ideal 
case, (3) trapped populations in the „cusp‟, at the interface between the Ganymede and Jupiter field. At 
large energies, the surface absorption is dominant with the creation of a layer of reduced flux, by ~40-50 
%, surrounding homogeneously the planet. A model of the moon sweeping is implemented, leading to 
excellent comparisons with EPD measurements. This suggests that a large part of Ganymede‟s 
populations are directly connected to the jovian ones, the proportion of trapped electrons hardly exceeding 
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~20 % at 500 keV. The radiation dose received by a close orbiter of Ganymede is estimated, showing a 
potential decrease by 50-60% (electrons from 25 to 100 MeV) for polar orbits.  
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
1-INTRODUCTION 
Ganymede offers an example of moon 
with an intrinsic magnetic field sufficiently strong 
to create a cavity in the flowing dense and 
energetic plasma of a giant planet [Kivelson et al., 
1996, 1997, 2002, Frank et al., 1997, Gurnett et 
al., 1996, Williams et al., 1997 a, c]. Given the 
strong magnetization of the jovian plasma at 
Ganymede‟s radial distance, with an Alfven Mach 
number < 1, the structure and dynamics of 
Ganymede‟s magnetosphere are mostly determined 
by the magnetic pressure equilibrium and magnetic 
energy relaxations [Kivelson et al., 1998]. This 
system presents some characteristics of the 
classical magnetospheres, as the existence of a 
magnetopause, polar caps and radiation belts with, 
however, distinguishing features as the absence of 
shocks, magnetic tail, plasmasheet and 
plasmasphere. MHD and multi-fluid simulations 
(Jia et al, 2008, 2009, Paty et al, 2008) also 
suggest that efficient reconnections act 
continuously at the interface between Ganymede‟s 
and Jupiter‟s field. This original environment is 
also known to harvest complex populations of 
energetic particles, with a shaping of the 
distribution functions that cannot simply result 
from the absorption by the planet surface. 
The characteristics of Ganymede‟s plasma 
populations above ~15-20 keV have been 
determined by the energetic particle detectors 
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(EPD) of Galileo. Some of the key discoveries are: 
(1) a significant slowdown of the ambient nearly 
corotating jovian plasma, (2) well-developed loss 
cone distributions over the polar caps, and (3) 
trapped electron populations, at energies of a few 
100 keV‟s, in the internal part of the 
magnetosphere. The trapped populations present 
two types of pitch angle distributions: (1) the 
classic double loss-cone with minima at 0° and 
180° and a maximum at 90° and, (2) „butterfly‟ 
distributions with the double loss-cone feature and 
a secondary minimum at 90° [Williams et al., 
1997c, 1998]. Other noticeable findings are the 
observations of partially filled loss-cone in the 
anti-moon direction, corresponding to electrons 
bouncing between Ganymede and Jupiter that 
undergo efficient pitch-angle diffusion [Williams et 
al., 1997b] and evidences for an ionic radiation 
belts at a few 10 keV‟s [Williams, 2001].   
The analysis of Ganymede‟s energetic 
particle populations is interesting from many 
perspectives. For example, a key question concerns 
the capability of the intrinsic magnetic field to 
protect the moon from the intense flux of jovian 
energetic particles, with potential consequences on 
the robotic exploration as well as 
physical/chemical processes at the moon surface 
(see the review by Cooper et al [2002]). A related 
aspect is to quantify the proportion of trapped 
particles in the environment. Given the small size 
of Ganymede‟s magnetosphere, finite Larmor 
radius effects can also play a key role in the 
determination of the characteristics of the 
populations. The transition between regular 
„adiabatic‟ and complex, possibly chaotic, ones is 
unclear. It should occur when the typical Larmor 
radius becomes larger than the inhomogeneity 
scale of the magnetic field. Considering a field of 
~200 nT and an inhomogeneity scale of a few 100 
km, the transition would be expected at a few 10 
keV for ions and 10 MeV for electrons. 
Ganymede‟s magnetosphere is thus an interesting 
case of an environment filled by populations with 
potentially opposed dynamical characteristics: 
adiabatic electrons over a large energy range and 
chaotic ions, even at low energies.  
  To progress in these topics, we develop a 
model to study the properties of the various high 
energy populations and to investigate how they are 
modified by changes in the magnetic 
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configuration. The model is based on an 
application of Liouville‟s theorem, considering 
various magnetic configurations and particle 
„reservoirs‟. It is described in section 2. In section 
3 and 4, the properties of the ion and electron 
populations are analyzed. The moon sweeping 
effect is studied in section 5. The predictions of the 
model are compared to measurements in section 6, 
before an application to the estimate of the 
radiation dose of a close orbiter of Ganymede and 
the conclusion (section 7) 
2- MODEL AND METHOD 
2.1 Magnetic Configuration 
The use of representative magnetic 
configurations is a key ingredient of the model. 
Two types of configuration are considered: (1) an 
ideal one resulting from the vacuum superposition 
of Ganymede‟s dipole to the jovian field and, (2) 
distorted configurations that take into account 
asymmetries due to Ganymede/Jupiter plasma 
interactions and external currents. 
It has been noticed that the simple 
superposition of Ganymede‟s dipole to the Jovian 
field already predicts important characteristics of 
the environment, as the size of the mini-
magnetosphere and the typical magnetic field close 
to the planet [Kivelson et al, 1996, 1997]. This 
leads to symmetric magnetic configurations that 
most certainly optimize the possibility of particle 
trapping. This symmetric model is used here as a 
basis for the determination of the various 
populations and a simple interpretation of their 
properties. 
In reality, the dipole/plasma interactions 
are sources of external currents that distort the 
field, produce magnetic frontiers and induce losses 
of symmetry. To investigate these effects, we 
consider distorted configurations that are obtained 
from a fit with measurements using the method 
described in Stone et al [2001]. This model takes 
into account the presence of magnetic 
discontinuities, a tail current and, possible 
Ganymede multi-pole components. It relies on an 
expansion of the magnetic potential in a series of 
spherical harmonics. The internal and external 
source coefficients (12 coefficients in Stone‟s 
model) are estimated from a fit with 
measurements. The procedure is adapted from 
Choe and Beard [1974] and follows similar models 
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proposed for Earth and Mercury. This fit can be 
done for each flyby. The magnetic configuration 
can then be adapted to take into account 
modifications due to the variable position of 
Ganymede in the Jovian magneto-disc.  
Examples of magnetic configurations are 
shown in figure 1 where the ideal and distorted 
models are compared to measurements obtained 
during G2 flyby. The distorted model reproduces 
the different components of the internal field with 
an accuracy of 20% or better, except for the 
azimuth component which could be due to an 
incomplete description of the parallel currents 
circulating along the magnetic frontiers. 
The corresponding magnetic maps are 
shown in figure 2, in a coordinate system (GphiO) 
where X stands along co-rotational flow, Z along 
Ganymede's rotation axis and Y toward Jupiter. 
The magnetic moment of Ganymede is ~ 1.3 10
13
 
T.m
3
, directed towards North, with a deviation of  
~5° in Y/Z plan direction and 2° in X/Z plan. It 
generates a field of ~ 720 nT at the equator, about 
a factor 6 larger than the ambient jovian field (120 
nT). Three regions of distinct magnetic topologies 
have to be distinguished: (1) large polar caps with 
open field lines extending down to latitude of 40-
50°, (2) an equatorial belt of close field lines, 
extending up to ~1 Ganymede radius (Rg) and, (3) 
a „cusp‟ region corresponding to a local field 
annihilation at the interface between closed and 
open field lines. These features are also present in 
the distorted situation with, however, important 
differences between the leading and trailing sides 
of the planet (negative and positive „X‟). A crucial 
difference concerns the region of closed field lines. 
The „cusp‟ is indeed located very close to the 
surface on the leading side of the planet which 
considerably reduces the volume of the region of 
closed field lines. By contrast, this volume is still 
well developed on the trailing side. This loss of 
symmetry most certainly significantly affects the 
stability of the trapped populations.  
2.2 Simulation Method 
We develop a method based on the use of 
Liouville‟s theorem to calculate the phase space 
density along the particle trajectories that are 
connected to specified „reservoirs‟. Compared to 
test-particle simulations that consider a large 
number of particles with random initial conditions, 
the use of Liouville‟s theorem allows a systematic 
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study of the fine structure of the phase space with 
no limitation due to statistics. This is powerful to 
examine how the phase space is partitioned into 
regions corresponding to various types of 
trajectories. Once an extensive set of trajectories 
have been determined, it is also straightforward to 
change the characteristics of the „reservoirs‟ and 
analyze the consequences on the density, flux etc... 
In the present case, the reservoir is located at the 
boundaries of the simulation box. It corresponds to 
the various jovian electron and ion populations, 
assumed to be homogeneous and isotropic in pitch 
angles, with an energy spectrum consistent with 
EPD measurement [Williams et al, 1997a].  
The distribution functions are 
reconstructed on a 3D grid with a variable 
resolution depending on the distance to Ganymede 
(mean resolution of 150 km). At a specified energy 
and starting from each point of the spatial grid, 
initial velocity conditions covering a 50x25 grid 
(angular resolution of 7.2°and 14.4° in pitch and 
phase angles) are considered to trace back the 
trajectories. A Buneman-Boris Lorentz force 
integrator is used to compute the trajectories. The 
relativistic mass modification is taken into account.  
The „open‟ trajectories are calculated until 
the particles reach the boundary of the simulation 
box at 10 Rg from Ganymede. The „trapped‟ 
particles are defined from the existence of several 
reversals of the parallel velocity. In practice, the 
calculation is stopped after 10 reversals, a number 
that appears to be sufficient to properly define the 
trapped populations. Along the „open‟ trajectories, 
the phase space density is directly obtained from 
Liouville‟s theorem. For the trapped trajectories, 
the phase space density remains undetermined 
unless an internal reservoir is specified. However, 
the method precisely determines the regions of the 
phase space where particle trapping can occur 
(trajectories that remain confined in the 
environment), which can be used to estimate the 
proportion of the relevant phase space. The density 
and the flux related to particles coming directly 
from the jovian magnetosphere is then calculated 
at any point of Ganymede‟s environment. From a 
comparison with the observations, it is then 
straightforward to deduce the contribution of the 
trapped particles.    
The ExB convection drift is generally not 
taken into account in the model. According to 
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Williams et al. [1998], the drift evolves from ~150 
km/s (~ 80% of the corotation) in the ambient 
jovian plasma to 20-45 km/s inside Ganymede‟s 
environment. Adding these relatively small 
convective velocities to the large intrinsic velocity 
of the energetic particles has no significant 
incidence on the trajectories. A noticeable 
exception concerns the estimate of the sweeping 
effect of the moon (section 5) and we we will there 
consider the convection.         
3- ION POPULATIONS 
3.1 Ideal Configuration 
The measurements of EPD onboard 
Galileo and the Solar Wind Ion Composition 
Experiment (SWICS) onboard Ulysses have shown 
that proton, sulfur and oxygen ions are the 
dominant species in Ganymede environment, the 
dominant charge states being O
2+
 and S
3+
 in the 
high energy range [Geiss et al, 1992, Collier and 
Hamilton, 1995, Ip et al, 1996]. We will present 
result for protons and O
2+
. Nevertheless, for a 
given magnetic configuration, the model shows 
that the characteristics of the phase space mostly 
depend on the Larmor radius of the particles. 
Almost identical phase space characteristics are 
obtained for populations with similar (m
.
E)
1/2
/q 
factor, where m, E and q are the mass, energy and 
charge of the considered ion. This is almost the 
case of S
3+
 and O
2+
 at a given energy.  
A simple presentation of the results 
consists of relative density maps. They are 
calculated at a given energy by integrating the 
phase space density at each point of the spatial grid 
and by normalizing it to the density in the external 
reservoir. A value of 100% indicates that the local 
density is identical to the one in Jupiter‟s 
magnetosphere, with no perturbations due to 
Ganymede. Small values correspond to regions 
that are hardly reached by particles coming from 
the Jovian magnetosphere, in absence of additional 
processes as wave-particle interactions. This 
characterizes regions where only a small 
proportion of the local phase space is connected to 
the jovian plasma.   
 Examples are given in figure 3. Maps of 
the normalized density of O
2+
 and H
+
 are presented 
in the X/Z plane at 25 keV, 500 keV and 6 MeV. 
They present more or less pronounced density 
perturbations, particularly visible at low energies 
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(25 keV). They can be related to the characteristic 
magnetic topologies considered in section 2.1 and 
consists of (1) a general density reduction along 
the polar cap field lines, (2) an empty equatorial 
zone corresponding to the closed field line regions 
(the trapping region) and, (3) a decrease of the 
density above the trapping region, with a typical 
vertical/radial size of 1 Rg, corresponding to the 
„cusp‟. Due to finite Larmor radius effects, these 
characteristic regions tend to smear as the energy 
increases. At 500 keV, the cusp region is no more 
visible. The density in the external zone of the 
trapping region also increases, meaning that a part 
of the phase space along the closed field lines 
becomes accessible to particles with large Larmor 
radius. At 6 MeV, both the cusp and the radiation 
belts have disappeared.  
More quantitatively, above the polar cap 
the density is reduced by typically 15-20 % far 
from Ganymede (3 Rg and further) to 50 % near 
the surface. Without a magnetic mirror effect, the 
model would predict a homogeneous 50 % 
reduction along the open field lines due to the 
occultation by the planet. In reality, from 3 Rg to 
the moon surface, the field increases by ~ 8. The 
angle of the theoretical loss cone angle is then ~ 
20° at 3 Rg, which would lead to a density 
reduction of ~5%. The estimated density reduction 
is clearly significantly larger. This is linked to an 
enhanced particle precipitation due to a Larmor 
radius effect. The phenomenon can be quantified. 
Let us consider O
2+
 ions at 500 keV. In a field of 
200 nT, their Larmor radius is ~ 800 km. As seen 
in figure 2, this is about the distance between 
Ganymede‟s surface and the 200 nTiso-magnetic 
surface. When these ions approach Ganymede and 
reach the 200 nTiso-magnetic surface, the distance 
to the surface is then smaller than their typical 
Larmor radius. They thus cannot continue to 
follow the adiabatic motion. In other terms, O
2+
 
ions with energy of ~ 500 keV moving towards 
Ganymede precipitate if they are not reflected 
before the ~ 200 nT surface. This process reduces 
the efficiency of the magnetic mirror effect and 
opens the theoretical loss cone. 
At very high energy (6 MeV map), the 
density is homogenously reduced by ~50% in a 
layer of a typical Larmor radius thickness (~1000 
km) around the moon. It is the distance below 
which a significant fraction of the particles 
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intersect the planetary surface during their 
cyclotron motion.  One also notes the large density 
reduction above the polar caps. It shows that the 
mirror effect is no more effective. The map is 
actually close to the one expected for a non-
magnetized moon.  
Examples of pitch angle distributions 
obtained in the trapping and the cusp region are 
shown in figure 4. The regions of the velocity 
space corresponding to trapped or quasi-trapped 
trajectories are indicated by squares. The dots 
correspond to the open trajectories, connected to 
the jovian magnetosphere.  
In the „cusp‟ region, a trapping is possible 
below ~60 keV for particles with large pitch angles 
(+/- 20° with respect to the perpendicular 
direction). A large part of the phase space remains 
accessible to particles coming directly from 
Jupiter‟s magnetosphere. However, it should be 
noted that the distinction between trapped and 
open trajectories is not straightforward for chaotic 
particles. Furthermore, slight changes in the 
magnetic configuration certainly greatly modify 
the nature of the trajectories which questions the 
possibility of actual trapping at the cusp.  
By comparison the trapping in the closed 
field line region is certainly much more robust. As 
seen on the plot, at 1 Rg from the planet, the 
trapping is possible for pitch angles larger than 
~45° and energies smaller than ~50 keV (velocities 
below 700 km/s). Similar plots obtained closer to 
the moon (not detailed here) show that the trapping 
exists up to energies of ~700 keV for protons and 
~300 keV for oxygen. It is interesting to note that 
the distribution of trapped particle presents a slight 
decrease at 90° and a double loss cone. The 
observation of such „butterfly‟ distributions has 
been reported by Williams et al [1997] for 
electrons, at larger energies. A possible 
interpretation is that particles of large pitch angle 
(~90°) at the equator could access the cusp region 
when their energy is sufficiently high. Due to their 
large Larmor radius, they can indeed enter the zone 
of chaotic motion and escape the region of 
trapping. One also notes that very energetic ions 
can directly penetrate from the Jovian 
magnetosphere into this inner region of the 
magnetosphere, with energies larger than 100 keV.  
 
3-2 Distorted Configuration 
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In figure 5, maps of the normalized density 
of O
2+ 
at 25 keV, 500 keV and 6 MeV are 
presented for the distorted configuration deduced 
from a fit with the measurements obtained during 
G2 flyby. 
Compared to figure 4, the low energy map 
shows differences that reflect the changes in the 
magnetic topology. The most fundamental is the 
loss of symmetry of the radiation belt. On the 
leading side (-X), the region of closed field lines 
where particles can be trapped is reduced to a thin 
zone below an altitude of ~100 km. On the trailing 
side, the region of closed field lines is still well 
developed, with a volume similar to the one 
obtained with the ideal configuration. This loss of 
symmetry reduces the particle life time in the 
region of close field lines.  
One also notes that the cusp is replaced by 
a density perturbation due to the presence of the 
magnetic discontinuities that reproduces the 
magnetopause and the Alfvén wings. 
 At 500 keV, the empty equatorial zone 
corresponding to the region of potential trapping 
has almost disappeared. An important part of the 
phase space is there directly accessible to the 
jovian particles. Finally, the 6 MeV map is similar 
to the one obtained with the ideal configuration. It 
is characterized by a 50% density reduction on a 
layer of ~1000 km thickness and along the field 
lines connected to the polar cap. Not surprisingly, 
one finds again that the very energetic populations 
are not sensible to the magnetic field. The flux 
reduction is then mostly due to absorption by the 
moon itself.     
4- ELECTRON POPULATIONS 
In figure 6, maps of the normalized density 
of the electrons are presented at 300 keV, 10 MeV 
and 100 MeV, for the ideal and distorted 
configurations. Given the small Larmor radius, the 
map at 300 keV is basically the one that would be 
obtained considering the adiabatic motion only. 
One recognizes the features already discussed for 
ions: (1) the density reduction along the polar cap 
field lines, (2) the empty region of closed field 
lines where the jovian electrons hardly penetrates 
and, (3) a flux reduction in the „cusp‟. The 
decrease of the density over the polar cap varies 
from about 10% far from the surface to ~50% near 
the polar cap, which is close to the estimate 
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obtained with the theoretical mirror effect. The 
trapping and the cusp regions are also perfectly 
traced. The same features are recognized on the 
more realistic distorted configuration with, 
however, strongly asymmetric trapping region.  
As for the ions, these features tend to 
smear when the energy increases and the Larmor 
radius become comparable to the inhomogeneity 
scale of the magnetosphere. At 10 MeV, the 
density reduction in the cusp disappears and a 
significant fraction of jovian particles begins to 
access the external zone of the trapping region. 
With the distorted configuration and at these 
energies, the region of trapping only exists on the 
trailing side. At 100 MeV, the remaining effect is a 
general decrease of ~40-50% of the density in a 
shell of ~500-1000 km thickness around the planet. 
The trapping regions have disappeared.  
The possible existence of electron 
radiation belts at energies of a few MeV to a few 
10 MeV is important for the design of a close 
orbiter of Ganymede. The model has thus been 
used to systematically estimate the proportion of 
the phase space corresponding to particles that 
follow periodic trajectories, at each point of the 
spatial grid. The results are shown in figure 7 for 
300 keV and 10 MeV. At 300 keV, this proportion 
reaches ~ 80% along the closed field lines. A 
significant proportion (~ 20 %) is also obtained in 
the cusp region. The proportion decreases as the 
energy increases. At 10 MeV, proportions of ~40-
50% are obtained along the most internal closed 
field lines only, at altitudes below 300-400 km. 
Above 30 MeV, this proportion  is reduced to less 
than 10 % anywhere in the environment, 
 The ideal configuration discussed here 
maximizes the possibility of trapping. This 
analysis suggests that the electrons trapped in 
Ganymede‟s magnetosphere should only 
marginally contribute to the radiation dose of an 
orbiter.   
5- SWEEPING EFFECT  
The model considered so far assumes that 
the phase space of the jovian populations (the 
„reservoir‟) is homogeneous in pitch angle. 
However, if the Ganymede‟s motion is taken into 
account, a sweeping effect due to Ganymede‟s 
transit has to be considered. Indeed, shortly after 
its first interaction with Ganymede, a flux tube has 
167 
 
lost the electrons that populate the loss cone. The 
remaining electrons then bounce between 
Ganymede and Jupiter so that the flux tube 
presents a double loss cone. If the loss cone is not 
refilled, no further precipitation would occur 
during the convection over the polar cap. The 
model used previously supposes that electrons 
coming from Jupiter‟s magnetosphere permanently 
refill the downward loss cone. The result is the 
prediction of moderate flux reductions (about ~20 
% at 1 Rg) along the flux tube connected to the 
polar cap due to the existence of an empty upward 
loss cone. If the formation of double loss cones is 
considered (no refilling of the downward loss 
cone) the flux reduction would double, to reach 
~40% at 1 Rg.   
In reality, much more reduced electron 
fluxes are observed [Williams et al., 1997b]. It has 
been suggested that pitch angle scattering injects 
particle in the loss cone, leading to permanent 
precipitations on Ganymede polar cap. Then, 
assuming that the spatial diffusion of high energy 
particles is not sufficient to compensate the losses, 
the density of the flux tubes progressively 
decreases during their interaction with Ganymede. 
This process affects differently the ions and the 
electrons. Unlike the ions that are much slower, the 
electrons indeed bounce several times between the 
moon and Jupiter during the transit time of 
Ganymede which leads to multiple possibilities of 
losses by precipitation. 
We implement this mechanism by 
considering an ideal scattering process that refill 
the downward loss cone during one typical bounce 
period. The loss cone to consider is the one 
existing at the minimum magnetic field along a 
field line connecting Ganymede to Jupiter. Its 
aperture is ~ 20°, implying that a fraction ~ 1-
cos of the incoming population is lost by 
precipitation on the planet, over a time scale of the 
order of the typical bounce period, at a given 
energy. On a given field line connected to the polar 
cap and intersecting the boundary of the simulation 
box at a point (x,y), the density reduction is then 
obtained by estimating the number of times an 
electron has bounced following the first interaction 
of the field line with Ganymede. Noting n the 
average number of bounces, the density reduction 
is then n. This factor is applied to correct the 
density of the external reservoir.  
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To calculate the number of bounces, we 
use the approximated expressions of the bounce 
period in a dipolar field adapted from Thomsen et 
al. [1980]. The drift velocity and the bounce period 
(  and   ) are expressed from three functions 
H,G and F that depend on the equatorial pitch 
angle () and particle energy. Considering that the 
angular electron speed in Jupiter frame is:   
      where    is the angular drift of electrons 
and    the angular velocity of Ganymede, the 
distance (along y) covered during a bounce is 
  
 
 
      (  is Jupiter‟s radius and L 
Ganymede‟s L-shell). Using the formula given in 
Thomsen et al [1980], it writes: 
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Depending on their energy, it can be 
shown that the electrons bounce up to 10 times 
during Ganymede transit time, leading to flux 
reductions that can be larger than 80 %. 
 This effect is shown in figure 8 where 
maps of the normalized density are displayed 
(same format as figure 6). The new feature is the 
progressive reduction of the density over the polar 
caps, with minimal values that are ~4-5 time 
smaller than obtained without the sweeping effect. 
The effect is more pronounced for the ideal 
configuration. It persists in a significant part of the 
downstream region; the ideal configuration is 
indeed characterized by a particularly extended 
polar cap. By comparison, the distorted 
configuration presents a reduced polar cap. The 
duration of the interaction of a flux tube with the 
moon is then smaller, leading to fewer possibilities 
of bounces in average and, consequently, less 
precipitation.   
6-COMPARISON WITH 
MEASUREMENTS  
In figure 9, the electron flux measured 
during G2 flyby is compared to the predictions of 
the model. We analyze the flux of electrons at 
~500 keV (450-520 keV EPD channel).One hour 
of measurements is shown, the closest approach 
occurring at t=1850 s. We estimate the flux along 
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Galileo trajectory in the same energy range, (1) for 
the ideal configuration, with and without the 
sweeping effect of the moon (left plot), and (2) for 
the distorted configuration with sweeping effect 
(right plot). The density in the jovian reservoir is 
initially adjusted to have similar measured and 
predicted fluxes in the jovian magnetosphere (for t 
< 500s).    
Several important points can be noted. (1) 
The decrease of the flux corresponding to the 
entering in the magnetosphere occurs at t~800s for 
the models and the measurements, which proves 
that the both the ideal and the distorted models 
adequately predict the boundaries of the 
magnetosphere. (2) Without the sweeping effect of 
the moon, the predicted flux in Ganymede 
magnetosphere is about a factor 6 larger than the 
measured flux at the closest approach. This 
illustrates the importance of the flux reduction due 
to the transit of the moon. (3) When the sweeping 
effect is taken into account, the models give an 
excellent prediction of the minimal flux and, more 
generally, of the decrease of the flux that follows 
the crossing of the magnetopause (inbound part of 
the orbit). Clearly, the simple ideal pitch angle 
scattering considered in the model appears to be 
sufficient to describe the flux reduction, at least in 
the ~500 keV energy range. (4) The distorted 
model gives much better prediction than the ideal 
one in the outbound part of the orbit (trailing side 
of the moon). This improvement mostly comes 
from a better description of the polar cap. The ideal 
model indeed indicates that Galileo remains 
connected to the polar cap field lines for a long 
part of the orbit with, thus, an estimated very large 
flux decrease due to the sweeping effect. The 
distorted model predicts a less extended polar cap, 
which is clearly closer to the reality. 
Another important point concerns the 
estimate of the proportion of trapped particles in 
Ganymede‟s magnetosphere. The trapped 
populations are not taken onto account in the 
present version of the model and the regions of the 
phase space corresponding to the trapped 
trajectories are empty. The model should thus 
predict a minimal value of the density. As seen in 
figure 9, the ideal and distorted models predict 
relatively short scale depletions of the flux 
following the entering of the magnetosphere (at t 
~1000-1200 s). They correspond to the crossing of 
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the closed field line regions where the jovian 
electrons hardly penetrate. More precisely, the 
ideal model predicts two significant decreases of 
the flux. The first is observed at t~1000 s and 
corresponds to the crossing of the cusp. A second 
and more pronounced one occurs at t ~1200 s and 
is associated to crossing of the closed field line 
region. The maximum difference with the 
measurements is ~20 % in the cusp and ~50 % in 
the trapping region. This gap indicates the 
proportion of trapped particles. The more realistic 
distorted model leads to a less pronounced flux 
depletion (at t ~900 s and 1200 s). The difference 
with the measurements is ~20% . This smaller 
proportion is not surprising given the loss of 
symmetry of the configuration and the reduced 
volume of the trapping region.  
7-DISCUSSION AND 
CONCLUSION 
 We proposed an analysis of the high 
energy particle distribution functions at Ganymede. 
The method is based on the use of Liouville‟s 
theorem with computations of the particles 
trajectories considering two magnetic 
configurations: (1) the ideal superposition of a 
dipole, (2) a fit with measurements that includes 
boundary effects.  
 In the low energy range, up to ~100 keV 
for ions and 10-20 MeV for electrons, the model 
predict that the characteristics of the populations 
are closely related to the topology of the magnetic 
field lines: (1) more or less wide loss cones along 
the open field lines that are connected to the polar 
cap, (2) possibilities of particle trapping along the 
closed field lines in the equatorial zone and (3) a 
more subtle cusp region, at the interface between 
the jovian and the dipolar field. When the more 
realistic distorted model is considered, the region 
of the phase space corresponding to possibilities of 
trapping is reduced due to the loss of symmetry.   
At larger energies, the finite larmor radius 
effects tend to smear these features. In particular, 
trapped particles do not exist at energies exceeding 
100 keV for ions and 30 MeV for electrons. In the 
very high energy range, the shaping of the 
distribution functions is then simply due to the 
planetary surface absorption, with a flux reduction 
of ~50 % over a layer surrounding the planet with 
a thickness of ~ one typical Larmor radius.  
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The model also shows that a simple model 
of the planetary sweeping, relying on the 
hypothesis of an ideal pitch angle scattering on a 
time scale corresponding to a typical 
Jupiter/Ganymede electron bounce, leads to 
excellent predictions of the flux reduction over the 
polar cap.  
This model can have technological 
applications. It can be used to estimate the 
energetic particle flux received by a close orbiter 
of Ganymede. This is shown in figure 11 where the 
dose received by a probe on a polar circular orbit is 
estimated for various altitudes. Electrons in the 25-
100 keV range are considered here.  This diagram 
suggests that the dose would be reduced by ~50-
60% for orbits below an altitude of ~400 km 
compared to the dose in the ambient jovian 
radiation belt. One notes that the details of the 
magnetic configurations have minor effects on the 
average dose. It has to be mentioned that this dose 
reduction is not underestimated by the model 
although the trapped electrons are not taken into 
account, since we there is almost no possibility of 
electron trapping above 20-30 MeV.  
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FIGURES 
 
 
 
Figure 1: Comparison between the observations (G2 flyby) and the various models. From left to right, 
the radial, polar and azimuth magnetic components are presented. The observations are shown in red, 
the ideal dipole superposition in black and the distorted model in blue. One hour of data is presented, 
with the closest approach at ~1850 s. 
 
 
 
 
Figure 2: Magitude and direction of the magnetic field. The ideal configuration is shown in plot (a), in 
the plane that contains the direction of the plasma flow (X) and Ganymede‟s rotation axis (Z). This 
configuration is almost axially symmetric around Z with, however, a dipole tilt of a few degrees. The 
plots (b) and (c) correspond to the distorted configuration resulting from the fit with G2 
measurements, respectively in the plane X/Z and Y/Z. The region of closed field lines is almost absent 
on the leading side of the magnetosphere and well extended on the trailing one. 
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Figure 5: Maps ofthe normalized density of O
2+
, at 25 keV, 500 keV and 6 MeV, for the distorted 
configuration. 
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Figure 6: Maps of the normalized density of electrons at 300 keV, 10 MeV and 100 MeV, for the 
ideal configuration (upper row) and the distorted configuration (lower row). 
 
 
 
 
 
 
Figure 7:  trapped electrons at 300KeV and 10MeV (ideal configuration).  Above 30MeV, the model 
shows that the proportion of the phase space corresponding to the trapped particles vanishes. 
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Figure 8: maps of the electron normalized density at 300KeV, 10MeV and 100MeV, taking into 
account the “sweeping effect” due to the moon transit. The ideal configuration is shown in the upper 
row and the distorted configuration in the lower one. 
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Figure 9 : Comparison between measurements (G2 flyby) and the predictions of the model along 
Galileo trajectory. Electrons in the 450-520 keV range are considered. The measurements are 
indicated by dots (sliding average in dashed line). The predictions, taking into account the sweeping 
effect, are in continuous lines for the ideal configuration (left) and the distorted one (rigth). The dotted 
line on the left plot is the prediction without the sweeping effect. The short scale depletion seen during 
the inbound part of the orbit (for t~1000s) correspond to the crossing of the cusp and trapping regions.   
 
 
 
Figure 10 : Comparison between measurements (G8 flyby) and the predictions of the model along 
Galileo trajectory. Electrons in the 450-520 keV range are considered. The measurements are 
indicated by dots (sliding average in dashed line). The predictions, taking into account the sweeping 
effect, are in continuous lines the distorted magnetic field (left). The blue line is the estimation of 
trapped particles flux (left). The continous line on the right show the estimated flux of external 
electrons added with trapped particles flux . 
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Figure 11: Estimated dose of electrons in the 25-100 MeV range received by a probe on a circular 
polar orbit, for various altitudes (ideal configuration on left, distorted configuration on rigth). The flux 
is normalized to the one in the ambiant jovian radiation belt.    
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Title: Simulation of Ganymede Plasma Environment. Constraints for the JUICE-JGO orbiter 
The purpose of this work is to study the environment of Ganymede in the context of the 
EJSM-JUICE mission designed by ESA. Several simulations were performed to model the interaction 
of the Jovian plasma with Ganymede and its magnetic field. 
The first part was dedicated to the development of a particle simulation using Liouville 
Theorem in order to study the characteristics of high energy particle populations in the vicinity of 
Ganymede. The formation of loss cones over the polar caps and trapping region near the equator 
were investigated in order to describe the energy/pitch angle repartition of the various populations 
from 0 to 4 Ganymede radii. Several magnetic models and configurations were considered and 
compared to Galileo’s observations. It is shown that a multipolar parametric magnetic model is the 
most realistic. We have shown that, even if trapping of particles (especially electrons) is possible in 
the region of close field lines, the formation of dense radiation belt is highly improbable due to 
upstream magnetic field compression that strongly perturbs the symmetry of the magnetic field. The 
density reduction, due to the shielding offered by the close field line and the surface absorption 
itself, was also studied. 
This model was then applied to the study of the radiation dose expected for a potential 
EJSM-JGO orbiter in close orbits. This part of the study was done in collaboration with ESA and EADS-
Astrium. It revealed that the influence of Ganymede and its magnetic field could reduce the expected 
dose received by the spacecraft by about 50% for orbit below 1000 km, compared to an undisturbed 
environment. Several orbital configurations were studied. They all show the importance of the 
reduction effect and the necessity of taking in consideration the shielding of Ganymede in the 
specification of the mission. 
Finally we have used a hybrid code developed by Ronan Modolo to simulate the interaction 
of the Jovian plasma with Ganymede’s magnetosphere. We obtain innovative results compared to 
pure MHD models due to the possibility to take into account ion kinetic effects. We have identified 
asymmetries in the plasma dynamics close to near Ganymede and differences in the motion of the 
protons and oxygen ions. These results were compared to the observations, showing a satisfactory 
agreement.  
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